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Introduction
Le choix de s’inte´resser a` travers cette the`se aux syste`mes plane´taires de Jupiter et de
Saturne en ce de´but de XXIesie`cle est loin d’eˆtre anodin, pour de multiples raisons, a` la
fois scientifiques et plus personnelles.
Du point de vue scientifique, la fin re´cente de la mission Galileo dans l’environnement
spatial de Jupiter et l’arrive´e prochaine de la mission Cassini/Huygens dans celui de Sa-
turne consacrent l’ave`nement de l’exploration plane´taire et d’une e´poque ou` la de´mesure
des projets est a` l’e´gal de l’ambition des scientifiques. Les mondes Jovien et Saturnien,
ve´ritables syste`mes solaires miniatures, auront de´voile´ dans quelques anne´es certains de
leurs myste`res et bien plus encore sur notre Syste`me Solaire. Participer a` cette aventure
exploratoire unique est une chance et une opportunite´ rare.
Mon e´tonnement pour la plane´tologie est double et remonte maintenant a` quelques
anne´es, mais le souvenir en reste toujours aussi fermement ancre´ dans ma me´moire. Le
cadre de cette rencontre fut des plus banals, a` une heure ou` les nouvelles de notre monde
envahissent ge´ne´ralement le temps de la digestion. Premie`res photos, premier de´clic et
premier e´tonnement, scientifique celui-ci. La longue chevauche´e de Voyager 2 s’arreˆtait a`
Neptune en 1989, mais ne devait constituer pour moi que le de´but d’un inte´reˆt gran-
dissant pour les plane`tes ge´antes, si lointaines et pourtant devenues si accessibles de
par l’inge´niosite´ humaine, source du second e´tonnement, technologique celui-la`. J’ai eu
la chance de de´velopper ces deux aspects au cours de mon itine´raire et le travail de the`se
pre´sente´ par la suite en est une concre´tisation.
L’e´tude des syste`mes plane´taires est multidisciplinaire et les diffe´rentes approches
the´matiques permettant de comple´ter pie`ce par pie`ce le puzzle de la connaissance de
ces syste`mes sont e´troitement lie´es. L’e´tude du syste`me et de ses composantes peut eˆtre
aborde´e a` travers l’e´tude de sa ge´ophysique interne, de sa ge´ophysique externe et de son
histoire, en tenant compte des interactions du syste`me avec son environnement exte´rieur.
L’e´tude de la ge´ophysique interne du syste`me englobe l’e´tude des surfaces et de la structure
interne de ses composantes, l’e´tude de la ge´ophysique externe du syste`me se consacre a`
l’e´tude des atmosphe`res gazeuses et de l’environnement plasma et champs e´lectromagne´ti-
ques du syste`me, tandis que l’e´tude de son histoire s’inte´resse a` son origine, sa formation et
son e´volution. Pour eˆtre complet, on mentionnera a` la frontie`re de toutes ces the´matiques
l’exobiologie, e´tude de l’origine de la vie et de la vie extraterrestre. La figure de la page
suivante illustre de fac¸on tre`s sche´matique cette approche multi-disciplinaire des syste`mes
plane´taires. Quelques illustrations du couplage inter-disciplinaire de cette approche sont
e´galement donne´es dans le paragraphe suivant, de fac¸on non-exhaustive et tre`s simplifie´e.
Les atmosphe`res interagissent avec les surfaces a` travers des e´changes d’e´nergie et de
matie`re (exemple de la me´te´orologie) et leur e´volution contraint l’apparition ou non de la
vie (e´chappement de l’atmosphe`re de Mars). Les atmosphe`res et les surfaces constituent
un re´servoir de plasma important pour l’environnement spatial (cre´ation des ionosphe`res,
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Fig. 1 – Interpre´tation personnelle de l’e´tude multi- et inter-disciplinaire des syste`mes
plane´taires. Cette e´tude permet de de´finir la notion de plane´tologie compare´e.
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bombardement des surfaces par des particules charge´es). La structure interne des plane`tes
peut eˆtre a` l’origine d’un champ magne´tique intrinse`que qui va re´gir le comportement
du plasma et former une cavite´ autour du syste`me, la magne´tosphe`re. L’environnement
exte´rieur, par exemple le Soleil et le Syste`me Solaire, agit sur les atmosphe`res en les
irradiant avec des photons, sur les magne´tosphe`res en les immergeant dans le vent solaire,
sur les surfaces en les soumettant au bombardement me´te´oritique ou encore sur l’e´volution
du syste`me plane´taire en la liant a` celle du Soleil.
Les syste`mes plane´taires des plane`tes ge´antes sont extreˆmement inte´ressants a` e´tudier,
de par la diversite´ et la complexite´ des couplages qui existent entre leurs diffe´rentes com-
posantes. Cette the`se aborde l’e´tude des syste`mes de Jupiter et de Saturne au travers de
l’e´tude de leur magne´tosphe`re, cavite´ dans le vent solaire, cre´e´e et domine´e par le champ
magne´tique intrinse`que de la plane`te. Cette cavite´ n’est pas entie`rement vide : elle contient
dans le cas des magne´tosphe`res des plane`tes ge´antes un plasma qui provient essentielle-
ment de sources internes varie´es (satellites, anneaux, tores de gaz). Ce plasma est attache´
aux lignes de champ magne´tique et entraˆıne´ avec elles par la rapide rotation plane´taire.
Les observations satellitaires ont montre´ que le plasma magne´tosphe´rique, cre´e´ locale-
ment, e´tait pre´sent dans toutes les re´gions de la magne´tosphe`re, mettant ainsi en avant la
ne´cessite´ d’un transport radial de plasma a` travers le syste`me. Les the´ories actuelles s’ac-
cordent a` penser que le me´canisme responsable de ce transport est lie´ au de´veloppement
d’une instabilite´ d’interchange, c’est-a`-dire d’une instabilite´ de type Rayleigh-Taylor dans
laquelle l’acce´le´ration centrifuge tient le roˆle de la gravite´. Le de´veloppement de cette
instabilite´ donne alors lieu a` un e´change de tubes de flux magne´tique, les tubes de flux
remplis de plasma nouvellement cre´e´ se dirigeant vers l’exte´rieur de la magne´tosphe`re pour
eˆtre remplace´s par des tubes de flux plus vides revenant vers la plane`te.
L’objectif de cette the`se est d’e´tudier the´oriquement l’instabilite´ d’interchange dans
les plasmas magne´tosphe´riques caracte´risant les environnements spatiaux de Jupiter et de
Saturne. Cette the`se prolonge l’effort the´orique engage´ ces dernie`res anne´es a` l’Observatoire
Midi-Pyre´ne´es, en pre´paration a` la mission Cassini, et qui avait fait l’objet de la the`se
de Christophe Zimmer [1997]. Son travail avait consiste´ a` de´finir de manie`re cohe´rente
l’instabilite´ d’interchange et a` en de´terminer les proprie´te´s exactes dans le cas de plasmas
isotropes, et ce, a` l’aide de la magne´tohydrodynamique ide´ale. Comme les plasmas spatiaux
sont ge´ne´ralement tre`s peu collisionnels, j’ai e´te´ amene´ a` e´tendre l’e´tude de christophe
Zimmer a` des plasmas anisotropes. Cette extension constitue l’objectif principal de ma
the`se, et ses re´sultats seront utilise´s lors de l’exploitation des donne´es de la mission Cassini.
La premie`re partie de cette the`se pre´sente le contexte physique de l’e´tude re´alise´e,
des proprie´te´s ge´ne´rales des magne´tosphe`res plane´taires au de´licat proble`me du transport
radial du plasma dans les magne´tosphe`res de Jupiter et de Saturne, en passant par une
bre`ve description de ces deux environnements.
La seconde partie, la plus fournie, concerne la mise en place d’un formalisme d’e´tude
the´orique des ondes et instabilite´s basse-fre´quence dans les plasmas peu collisionnels, en
vue de l’appliquer a` l’e´tude de l’instabilite´ d’interchange. La difficulte´ de l’e´tude de tels
plasmas apparaˆıt dans le proble`me de la fermeture du syste`me des e´quations des the´ories
fluide et cine´tique. Une premie`re approche simple, purement fluide, est tout d’abord mene´e,
avant d’eˆtre remise en question et de´laisse´e au profit d’une approche plus complique´e mais
exacte. La pre´sentation de cette approche exacte, hybride entre les the´ories purement
fluide et purement cine´tique, puis sa validation et son application a` l’e´tude des plasmas
magne´tosphe´riques de Jupiter et de Saturne sont re´alise´es e´tape par e´tape.
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Enfin, la troisie`me partie concerne l’analyse des donne´es obtenues par les magne´tome`-
tres de Cassini a` l’occasion du survol de Jupiter en de´cembre - janvier 2001. Cette analyse
s’attache plus particulie`rement a` identifier des signatures de fluctuations lie´es a` l’instabilite´
miroir dans l’environnement spatial de Jupiter, instabilite´ identifie´e de manie`re the´orique








Notre Syste`me Solaire se compose d’une e´toile, le Soleil, autour de laquelle gravitent
neuf plane`tes, Mercure, Ve´nus, la Terre, Mars, Jupiter, Saturne, Uranus, Neptune et Plu-
ton, de la plus proche a` la plus e´loigne´e. Notre Syste`me Solaire inclut e´galement les satel-
lites de ces plane`tes, des populations d’aste´ro¨ıdes et de come`tes et le milieu interplane´taire,
compose´ de gaz (neutre et ionise´), de poussie`res et de rayons cosmiques. La plupart de ces
corps gravitent autour du Soleil dans son plan e´quatorial. Notre Syste`me Solaire constitue
un environnement extreˆmement complexe et varie´, dont l’observation et la compre´hension
connaissent des proge`s conside´rables depuis l’ave`nement de l’e`re spatiale.
Fig. 1.1 – Repre´sentation (hors e´chelle) des plane`tes de notre Syste`me Solaire.
Les plane`tes de notre Syste`me Solaire peuvent eˆtre regroupe´es en trois grandes familles,
suivant leurs caracte´ristiques physiques :
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les plane`tes telluriques Mercure, Ve´nus, la Terre et Mars. Elles ont toutes une sur-
face compacte et solide, fortement crate´rise´e. Ces plane`tes posse`dent peu de satellites
et pas d’anneaux. Ve´nus, la Terre et, dans une moindre mesure, Mars ont une at-
mosphe`re ; Mercure, quant a` elle, en est pratiquement de´pourvue. Leur densite´ est
relativement e´leve´e.
les plane`tes ge´antes Jupiter et Saturne, les plane`tes gazeuses, et Uranus et Neptune,
les plane`tes glace´es, posse`dent une atmosphe`re e´paisse, de nombreux satellites et des
anneaux. Leur densite´ est faible.
les transneptuniens Pluton est le repre´sentant le mieux connu de ces corps qui or-
bitent au-dela` de l’orbite de Neptune. Les proprie´te´s de Pluton sont sans doute plus
proches de celles des plane`tes telluriques.
Soleil Mercure Ve´nus Terre Mars
distance (UA) 0.387 0.723 1 1.524
excentricite´ 0.206 0.007 0.017 0.093
inclinaison1 7.0◦ 3.4◦ 0.0◦ 1.8◦
inclinaison2 0◦ 177.3◦ 23.45◦ 25.19◦
masse (kg) 2 1030 3.3 1023 4.9 1024 6.0 1024 6.4 1023
rayon (km) 695 508 2440 6052 6378 3397
densite´ (g cm−3) 1.41 5.43 5.24 5.51 3.94
Jupiter Saturne Uranus Neptune Pluton
distance (UA) 5.203 9.537 19.191 30.069 39.482
excentricite´ 0.048 0.054 0.047 0.009 0.249
inclinaison1 1.3◦ 2.5◦ 0.77◦ 1.77◦ 17.1◦
inclinaison2 3.12◦ 26.73◦ 97.86◦ 29.58◦ 119.61◦
masse (kg) 1.9 1027 5.7 1026 8.7 1025 1 1026 1.3 1022
rayon (km) 71 492 60 268 25 559 24 764 1195
densite´ (g cm−3) 1.33 0.70 1.30 1.76 1.1
Tab. 1.1 – Parame`tres physiques des plane`tes du Syste`me Solaire : distance moyenne au So-
leil, excentricite´ de l’orbite, inclinaison1 du plan orbital par rapport au plan de l’e´cliptique,
inclinaison2 du plan e´quatorial par rapport au plan orbital, masse de la plane`te, rayon
e´quatorial et densite´ moyenne de la plane`te. L’unite´ astronomique, UA, e´gale a` la dis-
tance moyenne Terre-Soleil vaut 1.49598 1011 m. Dans le cas des plane`tes ge´antes, le rayon
e´quatorial est de´fini par rapport a` une atmosphe`re de 1 bar. Re´fe´rence : Cox [2000].
Cette classification s’explique a` partir de l’e´volution du Syste`me Solaire et de la
formation des plane`tes. L’origine du Soleil et des plane`tes est l’effondrement gravita-
tionnel d’un nuage de gaz et de poussie`res, qui donne naissance au Soleil et cre´e un
disque d’accre´tion. Ce disque est stratifie´ chimiquement, en conse´quence des diffe´rences
de tempe´rature re´gnant dans le syste`me. En effet, a` grande distance du Soleil, au ni-
veau de l’orbite actuel de Jupiter, la tempe´rature est suffisamment basse pour que les
e´le´ments volatils (comme l’hydroge`ne et l’he´lium) se condensent et, encore a` plus grande
distance, pour que des glaces d’eau, de me´thane ou d’ammoniac se forment. Plus proche
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de l’e´toile, du fait des tempe´ratures plus e´leve´es, les e´le´ments volatils se subliment et seuls
des e´le´ments re´fractaires (a` base de silicates, de carbone ou d’oxyde de fer) peuvent exister.
L’accre´tion re´pe´te´e des petits corps pre´sents dans le disque forment les plane`tes telluriques
et les noyaux des plane`tes ge´antes, et l’attraction gravitationnelle permet aux noyaux des
plane`tes ge´antes de constituer leur atmosphe`re gazeuse. Une fois le Soleil entre´ dans sa
phase Ttauri, un fort vent stellaire balaye ce qui reste de la composante gazeuse dans le
syste`me.
Depuis ces dernie`res anne´es, de nombreux syste`mes extra-solaires ont e´te´ mis en e´vi-
dence. Les exoplane`tes de´couvertes se comptent par dizaines, ouvrant la voie a` un nou-
veau champ d’investigation et a` de nouvelles perspectives quant a` l’e´tude comparative des
syste`mes plane´taires et la compre´hension de notre Syste`me Solaire.
1.1.2 Champs magne´tiques plane´taires
Parmi les plane`tes du Syste`me Solaire, Mercure, la Terre et les plane`tes ge´antes posse`-
dent toutes un champ magne´tique propre (intrinse`que). L’origine de ces champs magne´ti-
ques constitue un vaste sujet d’e´tude en physique plane´taire. La principale interpre´tation
a` l’heure actuelle de la pre´sence de ces champs magne´tiques repose sur l’effet dynamo.
Par cet effet, les mouvements non-uniformes d’un milieu conducteur ge´ne`rent des cou-
rants e´lectriques dont les champs magne´tiques associe´s renforcent le champ original, a`
condition qu’un tel champ existe (dont la source proviendrait du champ magne´tique du
nuage interstellaire a` l’origine du Syste`me Solaire). Pour que cet effet puisse eˆtre mis en
oeuvre a` l’inte´rieur des plane`tes, il faut donc ne´cessairement que ces dernie`res posse`dent
un fluide conducteur en mouvement et une source d’e´nergie pour entretenir le mouvement
(Stevenson [1983], Hughes [1983]) :
– La conductivite´ du milieu est due a` la pre´sence de fer (sous forme d’alliage) fluide
dans les noyaux de la Terre et de Mercure, et a` la me´tallisation induite par de
fortes pressions de l’hydroge`ne (Jupiter, Saturne) ou de l’eau (Neptune, Uranus) en
profondeur dans l’atmosphe`re des plane`tes ge´antes.
– Le fluide est en mouvement sous l’action combine´e de cellules convectives et de la
rotation plane´taire.
– La source d’e´nergie qui entretient les mouvements convectifs est due soit a` la ra-
dioactivite´ naturelle de l’uranium, du plutonium et du plomb dans les noyaux des
plane`tes telluriques, soit a` la libe´ration d’e´nergie gravitationnelle par contraction
dans le cas des plane`tes ge´antes.
La connaissance de l’origine du champ magne´tique des plane`tes permet de remonter a`
l’histoire et a` l’e´volution de ces dernie`res, mais e´galement a` leur structure interne.
Par ailleurs, le champ magne´tique des plane`tes subit des variations importantes sur
de longues e´chelles temporelles (retournement, variations se´culaires Connerney et Acuna
[1982], Russell et al. [2001a]), ainsi que spatialement (anomalies magne´tiques de sur-
face). Au champ magne´tique d’origine interne s’ajoute un champ d’origine externe, dont
les contributions proviennent de l’environnement plasma et champs e´lectromagne´tiques
plane´taires.
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Mercure Terre Jupiter Saturne Uranus Neptune
moment magne´tique 0.0007 1 20000 600 50 25
champ de surface (G)
dipoˆle a` l’e´quateur ? 0.31 4.28 0.22 0.23 0.14
minimum ? 0.24 3.2 0.18 0.08 0.1
maximum ? 0.68 14.3 0.84 0.96 0.9
inclinaison du dipoˆle (◦) ? +11.3 -9.6 -0.0 -59 -47
pe´riode de rotation (h) 1407.51 23.93 9.92 10.66 17.64 16.11
Tab. 1.2 – Caracte´ristiques des champs magne´tiques plane´taires du Syste`me Solaire :
moment magne´tique par rapport au moment magne´tique terrestre (8.1015 T m3), champ de
surface en gauss (1 G = 10−4 T) du dipoˆle a` l’e´quateur, minimum et maximum, inclinaison
de l’axe du dipoˆle magne´tique par rapport a` l’axe de rotation et pe´riode de rotation
plane´taire. Re´fe´rence : Bagenal [1992] et Cox [2000].
1.2 Vent solaire
1.2.1 Concept
L’expansion continue de la couronne solaire dans l’espace interplane´taire se traduit
par un flux radial continu de particules ionise´es. La diffe´rence de pression existant entre
la couronne solaire et le milieu interstellaire permet a` la matie`re d’e´chapper a` l’attraction
gravitationnelle du Soleil. Cette matie`re constitue un plasma d’ions (principalement des
protons, a` 95 %, avec environ 4 % de particules alpha) et d’e´lectrons, le vent solaire.
L’ide´e qu’un vent solaire parcoure le milieu interplane´taire remonte aux anne´es 1950,
mais il a fallu attendre les mesures des premie`res sondes au milieu des anne´es 60 pour
confirmer observationnellement sa pre´sence.
Ce plasma, le vent solaire, emporte avec lui le champ magne´tique coronal solaire avec
des vitesses importantes, de l’ordre de 400 km s−1 typiquement. A distance suffisante du
Soleil, ce champ devient ce qu’on appelle le champ magne´tique interplane´taire.
Le mouvement radial du plasma coronal vers l’exte´rieur et la force de Coriolis due a`
la rotation solaire que le plasma subit introduisent un mouvement azimutal du plasma
dans le sens oppose´ a` la rotation solaire. Dans le plan e´quatorial solaire, la conse´quence de
cet effet consiste en l’enroulement des lignes de champ magne´tique interplane´taire, dont
le pied reste ancre´ dans la photosphe`re solaire, en une forme de spirale d’Archime`de, la
spirale de Parker.
C’est ainsi qu’au niveau de l’orbite terrestre, la direction du champ magne´tique in-
terplane´taire projete´ dans le plan de l’e´cliptique1 fait un angle de 45◦ avec la direction
Terre-Soleil (autrement dit, les composantes radiale et azimutale du champ magne´tique
interplane´taire dans ce plan sont a` peu pre`s e´gales). Au-dela` de cette distance, l’angle entre
la direction du champ projete´ dans ce meˆme plan et la direction plane`te-Soleil devient de
plus en plus droit.
1Le plan de l’e´cliptique co¨ıncide avec le plan orbital terrestre, voir tableau 1.1
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Le champ magne´tique interplane´taire structure le milieu interplane´taire en deux he´mi-
sphe`res se´pare´s par une couche neutre, qui oscille de part et d’autre du plan e´quatorial
solaire, et dont la forme rappelle celle d’une jupe de ballerine. Des secteurs de polarite´s
magne´tiques oppose´es le long du plan de l’e´cliptique apparaissent au cours de cette oscil-
lation, suivant si le sens du champ magne´tique est dirige´ vers le Soleil ou dans la direction
oppose´e.
1.2.2 Proprie´te´s
Les proprie´te´s du vent solaire de´pendent de la distance par rapport a` sa source, le
Soleil, et sont le reflet de l’activite´ solaire. Le vent solaire apparaˆıt de`s lors tre`s variable,
tant spatialement que temporellement.
En premie`re approximation, la de´pendance radiale des proprie´te´s du vent solaire dans
le plan de l’e´cliptique a les caracte´ristiques suivantes :
– La vitesse radiale du vent solaire est constante dans tout le milieu interplane´taire.




– la composante radiale du champ magne´tique interplane´taire varie inversement avec
le carre´ de la distance au Soleil : Br ∝ 1r2 .
– la composante azimuthale du champ magne´tique interplane´taire varie inversement
avec la distance au Soleil : Bφ ∝ 1r .
De plus, diffe´rents types de vent solaire sont rencontre´s au niveau de diffe´rentes re´gions
de la couronne solaire, avec des vitesses d’expansion diffe´rentes, comprise entre 250 et 2000
km/s.
Proprie´te´s a` 1 A.U. Vent solaire lent Vent solaire rapide
vitesse 400 km s−1 750 km s−1
densite´ 10 cm−3 3 cm−3
champ magne´tique radial 3 nT 3 nT
tempe´rature des protons 4 104 K 2 105 K
tempe´rature des e´lectrons 1.3 105 K 1 105 K
composition (He/H) 1-30 % 5%
Tab. 1.3 – Proprie´te´s des vents solaires lent et rapide au niveau de l’orbite terrestre.
Ces diffe´rents vents solaires vont interagir les uns avec les autres au cours de leur ex-
pansion et cre´er des perturbations dans le milieu interplane´taire. Par exemple, lorsque le
vent solaire lent interagit avec le vent solaire rapide, il se forme une re´gion de compres-
sion en amont du vent solaire rapide qui peut de´ge´ne´rer en onde de choc interplane´taire.
D’autres perturbations lie´es a` l’activite´ solaire sont observe´es dans le vent solaire, telles
celles produites par l’e´jection a` grande vitesse et localise´e de matie`re coronale.
Apre`s avoir pre´sente´ le vent solaire et quelques-unes de ses proprie´te´s, nous allons nous
inte´resser plus particulie`rement a` son interaction avec les composantes du Syste`me Solaire.
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1.3 Magne´tosphe`res
De manie`re ge´ne´rale, l’interaction entre le vent solaire et les environnements spatiaux
des corps du Syste`me Solaire se traduit entre autre par des e´changes de masse, de quantite´
de mouvement et d’e´nergie, et te´moigne d’une grande variabilite´ spatio-temporelle. Cette
interaction est diffe´rente suivant que ces corps posse`dent ou non un champ magne´tique
et/ou une atmosphe`re. On distingue ainsi quatre types d’interactions :
avec atmosphe`re sans atmosphe`re
avec champ magne´tique Terre, Jupiter, Saturne, Mercure
Uranus, Neptune (Ganyme`de)
sans champ magne´tique Mars, Ve´nus, come`tes Lune, aste´ro¨ıdes1
(Titan)
Dans le cas de la Lune et des aste´ro¨ıdes, ni le champ magne´tique interplane´taire, ni
le plasma du vent solaire ne s’accumule en amont de l’obstacle ; le sol lunaire absorbe le
plasma et le champ magne´tique diffuse dans l’inte´rieur lunaire, peu conducteur. En aval par
contre, une cavite´ vide de plasma se forme. Dans le cas de Mars, de Ve´nus et des come`tes,
le vent solaire agit directement avec l’atmosphe`re plane´taire, l’ionisant et l’entraˆınant
par e´chappement dans l’e´coulement. Le champ magne´tique interplane´taire s’accumule en
amont du corps. Les autres types d’interactions possibles, faisant intervenir des corps
pourvus d’un champ magne´tique, sont ceux qui nous inte´ressent tout particulie`rement par
la suite. Le re´sultat de ce type d’interaction particulier consiste en la formation d’une
magne´tosphe`re. Nous nous focaliserons surtout par la suite sur les magne´tosphe`res de
la Terre, Jupiter et Saturne, plane`tes pourvues, en plus d’un champ magne´tique, d’une
atmosphe`re.
1.3.1 De´finition
La magne´tosphe`re est la cavite´ issue de l’interaction du vent solaire et du champ
magne´tique plane´taire, qui constitue un obstacle a` la propagation du vent solaire. Toutes
les plane`tes du syste`me solaire posse´dant un champ magne´tique ont donc une magne´tosphe`-
re, a` savoir Mercure, la Terre, Jupiter, Saturne, Uranus et Neptune (Ganyme`de, satellite
de Jupiter, posse`de e´galement une magne´tosphe`re, issue de l’interaction non pas du vent
solaire mais du plasma magne´tosphe´rique jovien avec son champ magne´tique propre).
Toute magne´tosphe`re est structure´e en diffe´rentes re´gions et compose´e de plasmas de
diffe´rentes caracte´ristiques et origines. Le couplage entre les diffe´rentes re´gions, notamment
a` leur interface ou` les e´changes sont tre`s importants, est a` l’origine de la dynamique de la
magne´tosphe`re.
1Il n’est pas impossible que certains aste´ro¨ıdes posse`dent un champ magne´tique (par exemple Gaspra,
Kivelson et al. [1995])
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1.3.2 Morphologie
La configuration de toute magne´tosphe`re se de´compose en les re´gions distinctes sui-
vantes :
Fig. 1.2 – Principales re´gions et syste`mes de courants pre´sents dans une magne´tosphe`re.
De Russell [2001]. D’apre`s Kivelson et Russell [1996].
Le choc (bow shock) Puisque le vent solaire (solar wind) est supersonique, un
choc de´tache´ se forme lors de son interaction avec le champ magne´tique plane´taire,
en amont de la plane`te. En amont du choc, une re´gion contenant des particules
e´nerge´tiques et des ondes associe´s au choc lui-meˆme peut apparaˆıtre, le pre´-choc
(foreshock). La ge´ome´trie d’un choc est de´termine´e par l’angle entre la normale
au choc et le champ magne´tique en amont du choc, en particulier, on parle de
choc quasi-paralle`le (respectivement quasi-perpendiculaire) lorsque cet angle est nul
(respectivement droit).
La magne´togaine (magnetosheath) En aval de l’onde de choc, le plasma du vent
solaire pre´alablement de´ce´le´re´ et chauffe´ au niveau du choc est ensuite re´-acce´le´re´ et
contourne la magne´tosphe`re dans cette re´gion tre`s turbulente.
La magne´topause (magnetopause) C’est la frontie`re entre les champs magne´ti-
ques plane´taire et interplane´taire (interplanetary magnetic field). Historique-
ment, une telle frontie`re a e´te´ propose´e par Chapman et Ferraro, de`s 1940. Sa position
est de´termine´e par l’e´quilibre entre la pression (essentiellement dynamique) du vent
solaire et la pression (magne´tique et plasma) a` l’inte´rieur de la magne´tosphe`re. La
magne´topause constitue une surface de discontinuite´ tangentielle du champ magne´ti-
que, relativement e´tanche au plasma du vent solaire.
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Les cornets polaires (polar cusps) Connecte´s a` l’ionosphe`re de haute latitude, ils
sont le lieu d’entre´e de particules issues du vent solaire. L’intensite´ du champ ma-
gne´tique y est pratiquement nulle.
Le manteau de plasma (plasma mantle) En aval des cornets polaires, proche de
la magne´topause, cette re´gion est constitue´e de plasma de la magne´togaine qui diffuse
a` travers la magne´topause. Cette re´gion est de plus partiellement connecte´e aux lignes
de champ interplane´taire.
La plasmasphe`re (plasmasphere) C’est une re´gion compose´e de plasma entraˆıne´
par la rotation plane´taire. Le plasma y est tre`s dense et de faible e´nergie.
Les ceintures de radiation (radiation belts) Ce sont des re´gions ou` s’accumulent
des particules charge´es tre`s e´nerge´tiques et pie´ge´es par le champ magne´tique plane´-
taire. Ces particules e´nerge´tiques peuvent pe´ne´trer profonde´ment dans les mate´riaux
et eˆtre la cause de de´gaˆts importants sur les satellites et leurs instruments, ou encore
les spationautes.
La queue magne´tosphe´rique (magnetic tail) En conse´quence de leur interaction
avec le vent solaire, les lignes de champ magne´tique plane´taire s’e´tirent radialement
et forment une re´gion tre`s e´tendue en aval de la plane`te.
Le feuillet de plasma (plasma sheet) C’est une re´gion situe´e au centre de la queue
magne´tique et constitue´e de lignes de champ magne´tique ferme´es, qui pie`gent le
plasma provenant du vent solaire, de la plasmasphe`re ou de l’ionosphe`re. Il peut eˆtre
instable (lorsque le plasma s’accumule) et le sie`ge de phe´nome`nes de reconnection,
a` l’origine des ’sous-orages magne´tiques’ dans le cas terrestre.
Les lobes magne´tiques (magnetic lobes) Ce sont des re´gions de´peuple´es de par-
ticules et domine´es par la pression magne´tique, situe´es de part et d’autre du feuillet
de plasma.
L’ionosphe`re (ionosphere) Pour les corps pourvus d’une atmosphe`re, l’ionisation
des gaz de la haute atmosphe`re par diffe´rentes sources d’ionisation (rayonnement
e´lectromagne´tique, pre´cipitation de particules charge´es) produit une re´gion com-
pose´e de particules ionise´es (ions et e´lectrons libres), l’ionosphe`re, qui se couple
avec la magne´tosphe`re. Elle n’est cependant pas conside´re´e comme une re´gion de
la magne´tosphe`re, mais comme une re´gion a` part entie`re, au meˆme titre que l’at-
mosphe`re.
Une magne´tosphe`re plane´taire s’organise en temps local (LT), a` partir du point subso-
laire (12h00 LT) qui se trouve a` l’intersection de la magne´topause et de la ligne plane`te-
Soleil. Cette organisation en temps local de´finit :
– Le coˆte´ jour (dayside), qui correspond aux re´gions de la magne´tosphe`re connec-
te´es aux re´gions de la surface plane´taire illumine´es par le Soleil. Ce coˆte´ correspond
au secteur local 06h00-18h00 LT.
– Le coˆte´ nuit (nightside), qui correspond aux re´gions de la magne´tosphe`re connec-
te´es aux re´gions de la surface plane´taire plonge´es dans l’obscurite´. Ce coˆte´ correspond
au secteur 18h00-06h00 LT.
– Le secteur aube (dawn), qui correspond a` 06h00 LT, demi-plan perpendicu-
laire a` la ligne plane`te-Soleil et passant par le centre plane´taire. Le plasma de la
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plasmasphe`re traverse ce demi-plan lorsqu’il passe du coˆte´ nuit au coˆte´ jour de la
magne´tosphe`re.
– Le secteur cre´puscule (dusk), qui correspond a` 18h00 LT, second demi-plan
de´fini a` partir du plan perpendiculaire a` la ligne plane`te-Soleil et passant par le
centre plane´taire. Le plasma de la plasmasphe`re traverse ce demi-plan lorsqu’il passe
du coˆte´ jour au coˆte´ nuit de la magne´tosphe`re.
Des courants e´lectriques circulent aux interfaces entre les diffe´rentes re´gions, en circuit
ferme´. Notre intention n’est pas de de´crire tous les diffe´rents courants observe´s, mais d’en
donner quelques-uns ne´cessaires par la suite :
Les courants de magne´topause (magnetopause currents), qui circulent sur la
magne´topause, en raison directions oppose´es des champs magne´tiques de part et
d’autre de cette frontie`re.
Les courants annulaires (ring currents), qui proviennent des diffe´rences de vi-
tesses dans les mouvements de de´rive des ions et des e´lectrons pie´ge´s par le champ
magne´tique plane´taire.
Les courants de Birkeland (field-aligned currents), courants aligne´s, qui circu-
lent le long des lignes de champ magne´tique et qui connectent la magne´tosphe`re avec
l’ionosphe`re.
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1.3.3 Similitudes
Les magne´tosphe`res des plane`tes posse`dent des caracte´ristiques communes, mais e´gale-
ment de grandes diffe´rences. Leur e´tude comparative est alors d’autant plus inte´ressante
qu’elle permet de valider certaines approches the´oriques avec des conditions observation-
nelles diffe´rentes et de contraindre d’autres approches.
Chaque magne´tosphe`re constitue un laboratoire de physique unique. Cependant, de
nombreux e´le´mentss communs a` toutes les magne´tosphe`res du Syste`me Solaire sont ob-
serve´s, tels que :
– les e´missions aurorales, dues a` l’interaction de particules charge´es acce´le´re´es le long
des lignes de champ magne´tique avec les neutres de l’atmosphe`re plane´taire.
Fig. 1.3 – E´missions aurorales dans l’ultraviolet. En haut a` gauche : cas terrestre (mission
Polar), en haut a` droite : cas de Saturne (HST) et en bas : cas de Jupiter (HST). Cre´dits
photographiques : NASA/JPL/University of Iowa et Space Telescope Science Institute.
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– la pre´sence de particules charge´es pie´ge´es par le champ magne´tique plane´taire, telles
les particules tre`s e´nerge´tiques rencontre´es dans les ceintures de radiation.
– la pre´sence de plasma de plus faible e´nergie, dans les feuillets de plasma.
Fig. 1.4 – Technique d’imagerie neutre magne´tosphe´rique. En haut a` gauche : plas-
masphe`re terrestre (mission Image, Burch et al. [2001]). En haut a` droite : magne´tosphe`re
de Saturne (au centre) et tore de gaz neutre de Titan (Dandouras et al. [1999]). En bas :
magne´tosphe`re interne de Jupiter (mission Cassini, Krimigis et al. [2002]).
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– le large spectre d’e´missions radio, produites par les interactions entre les diffe´rentes
re´gions de la magne´tosphe`re et te´moins des processus microphysiques a` l’oeuvre dans
les plasmas magne´tosphe´riques.
Fig. 1.5 – Diagrammes temps-fre´quence des e´missions radio. En haut a` gauche : cas ter-
restre (Cassini, instrument RPWS). En haut a` droite : cas de Jupiter (Cassini, instrument
RPWS). En bas : cas de Saturne (Voyager, instrument PWS).




Les diffe´rences entre les magne´tosphe`res justifient ne´anmoins l’attention toute parti-
culie`re qui doit eˆtre porte´e a` chacune d’entre elle et enrichissent e´galement la complexite´
de notre Syste`me Solaire. Ces diffe´rences proviennent entre autres des facteurs suivants :
– La pression dynamique du vent solaire qui change en fonction de la distance au Soleil.
Elle est approximativement inversement proportionnel au carre´ de cette distance, et
ne vaut plus que 4 % (1 %) de sa valeur pre`s de la Terre au niveau de Jupiter
(Saturne). Or plus cette pression dynamique est faible, plus la magne´tosphe`re est
e´tendue.
– Les angles entre l’axe magne´tique, l’axe de rotation plane´taire et le plan ecliptique.
– L’orientation du champ magne´tique interplane´taire au niveau des orbites plane´taires,
qui influence les proprie´te´s de la magne´togaine et de l’onde de choc.
– Le moment magne´tique des plane`tes. Plus il est grand et plus la magne´tosphe`re est
e´tendue.
– Les sources de plasma pre´sentes a` l’inte´rieur de la magne´tosphe`re : ionosphe`res,
satellites naturels, anneaux, tores de gaz neutres, qui s’ajoute a` la source exte´rieur
que constitue le vent solaire. Dans le cas de la Terre, le plasma magne´tosphe´rique est
d’origine solaire ou ionosphe´rique. Dans le cas des plane`tes ge´antes, les sources sont
plus varie´es et plus nombreuses, principalement d’origine interne a` la magne´tosphe`re.
La pression des particules ainsi cre´e´e s’ajoute a` la pression magne´tique plane´taire
pour contrebalancer la pression dynamique du vent solaire, ce qui e´tend la magne´-
tosphe`re du coˆte´ jour.
– L’influence du vent solaire et de la rotation plane´taire sur la dynamique des magne´to-
sphe`res plane´taires : phe´nome`nes de reconnection magne´tique controˆle´e par le champ
magne´tique interplane´taire dans le cas terrestre, magne´tosphe`res essentiellement en
corotation dans le cas des plane`tes ge´antes, qui sont des rotateurs rapides comme les
pulsars.
– Le caracte`re multiphasique de certains environnements spatiaux : pre´sence de tores
de gaz neutre, d’anneaux, de surfaces solides des satellites naturels. Le plasma
re´sultant des interactions continues entre ces diffe´rentes composantes dans le cas
des magne´tosphe`res des plane`tes ge´antes, dont les environnements constituent des
mini syste`mes solaires, en refle`te la complexite´.
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Mercure Terre Jupiter Saturne Uranus Neptune
densite´ 1 1-4000 > 3000 100 3 2
du plasma
(cm−3)
sources H+ O+, H+ On+, Sn+ O+, H2O
+, H+ H+ N+, H+
principales VS ionosphe`re Io Dione, Te´thys nuage H Triton
de plasma
sources Na+ H+ H+ N+, H+ H+ H+
secondaires surface VS ionosphe`re Titan VS VS
de plasma
distance 3.5 Rm 7-15 Re 45-130 Rj 18-25 Rs 27 Ru 26 Rn
subsolaire
Tab. 1.4 – Proprie´te´s des sources de plasma des magne´tosphe`res du Syste`me Solaire.
VS signifie vent solaire. Distance entre le point subsolaire et le centre de la plane`te en
rayon plane´taire, calcule´e a` partir de l’e´quilibre entre la pression (magne´tique et plasma)
a` l’inte´rieur de la magne´tosphe`re plane´taire et la pression dynamique du vent solaire.
Terre Jupiter Saturne
VS, ionosphe`re 0.2 kg s−1 Io 1245 kg s−1 Rhe´a 0.12 kg s−1
Dione 0.49 kg s−1
Titan 1.70 kg s−1
Tab. 1.5 – Taux de production des sources principales de plasma des magne´tosphe`res
terrestre, jovienne et saturnienne. VS signifie vent solaire. Sources : Hill et Dessler [1991],
Cravens [1997] et Eviatar et Richardson [1986].
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1.4 Corotation-convection
Les re´gions compose´es de plasma magne´tosphe´rique et de´crites auparavant ne sont pas
inde´pendantes et communiquent entre elles graˆce a` une circulation a` grande e´chelle. Cette
circulation peut eˆtre induite et module´e par des processus d’origine externe ou interne a`
la magne´tosphe`re. L’e´nergie ne´cessaire a` la mise en place de cette circulation provient soit
du vent solaire, soit de la rapide rotation plane´taire. La circulation du plasma s’organise
alors diffe´remment suivant le processus a` l’oeuvre.
1.4.1 Circulation induite par le vent solaire
La circulation induite par le vent solaire fait appel au mode`le de magne´tosphe`re ouverte
de Dungey [1961], et met en oeuvre des phe´nome`nes de reconnection magne´tique a` la
magne´topause. La nappe de courants qui se´pare le milieu interplane´taire et la magne´to-
sphe`re (courants de magne´topause) peut eˆtre de´stabilise´e par des gradients de champ
magne´tique et permettre localement la reconnection des champs magne´tiques interpla-
ne´taire et plane´taire. Cette reconnection est influence´e, entre autre, par la direction du
champ magne´tique interplane´taire. Ce me´canisme est plus efficace lorsque les champs de
part et d’autre de la magne´topause ont des directions oppose´es.
Les lignes de champ pre´sentes dans l’environnement magne´tosphe´rique sont classe´es en
trois cate´gories :
– Les lignes de champ plane´taires ferme´es, c’est-a`-dire connecte´es a` leurs deux extre´-
mite´s a` la plane`te ; les pieds de ces lignes de champ sont situe´s dans les re´gions de
basse latitude au niveau de l’atmosphe`re plane´taire.
– Les lignes de champ interplane´taires, ouvertes aux deux extre´mite´s ; ces lignes con-
tournent simplement la magne´tosphe`re.
– Les lignes de champ mixtes, avec une extre´mite´ connecte´e a` la plane`te et l’autre se
prolongeant dans le vent solaire ; les pieds de ces lignes sont situe´s dans les re´gions
de haute latitude au niveau de l’atmosphe`re plane´taire.
Les lignes de champ mixtes permettent le transfert d’impulsion, de masse et d’e´nergie
du vent solaire vers la magne´tosphe`re, comme illustre´ simplement sur la figure 1.6.
Du coˆte´ jour, une ligne de champ interplane´taire (ligne 0∗ sur la figure, a` gauche) se
reconnecte avec une ligne de champ plane´taire (ligne 0). La ligne de champ re´sultante
(ligne 1), lie´e a` l’e´coulement du vent solaire a` une extre´mite´, est emporte´e vers le coˆte´ nuit
de la magne´tosphe`re, dans la direction antisolaire (lignes 2, 3, 4, 5). Elle se reconnecte
ensuite dans la queue magne´tosphe´rique (ligne 6), donnant naissance a` une ligne de champ
plane´taire ferme´e (ligne 7) et a` une autre ligne de champ interplane´taire (lignes 7∗). La
conservation du flux magne´tique implique alors que le plasma pie´ge´ sur la ligne de champ
plane´taire 7 se dirige vers le coˆte´ jour de la magne´tosphe`re, tandis que le plasma pie´ge´ sur
la ligne 7∗ est transporte´ dans le sens de l’e´coulement du vent solaire. On voit ainsi que
deux sites de reconnection existent, l’un situe´ a` la frontie`re magne´tosphe´rique coˆte´ jour et
l’autre dans la queue lointaine. Ces deux sites, de´nomme´s points neutres en X du fait de la
topologie du champ magne´tique en leur voisinage, de´finissent ainsi une ligne (un segment)
neutre.





Fig. 1.6 – Circulation du plasma dans la magne´tosphe`re induite par le vent solaire. Topo-
logie des diffe´rentes lignes de champ plane´taire et interplane´taire (Glassmeier [2001]).
Dans l’ionosphe`re, couple´e e´lectromagne´tiquement a` la magne´tosphe`re, la circulation
du plasma s’organise en deux grands vortex. Le plasma situe´ dans les re´gions de haute
latitude (qui correspondent aux lignes de champ mixtes) circule vers le coˆte´ nuit, tandis
que le plasma des re´gions de plus basse latitude (qui correspondent aux lignes de champ
ferme´es) circule vers le coˆte´ jour, comme illustre´ sur la figure 1.7.
Fig. 1.7 – Circulation du plasma dans l’ionosphe`re plane´taire due a` la circulation
magne´tosphe´rique induite par le vent solaire, en vue polaire magne´tique. La circulation
est dirige´e du coˆte´ jour vers le coˆte´ nuit dans les re´gions de haute latitude, et inversement
dans celles de plus basse latitude. D’apre`s Glassmeier [2001].
La circulation du plasma magne´tosphe´rique induite par le vent solaire, la convection
magne´tosphe´rique, est le processus dominant a` l’oeuvre dans les magne´tosphe`res de la
Terre et de Mercure, au-dela` de leur plasmasphe`re.
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1.4.2 Circulation induite par la rotation plane´taire
La circulation induite par la rotation plane´taire est due a` la force d’entraˆınement de
l’atmosphe`re neutre de la plane`te sur les pieds ionosphe´riques des lignes de champ, qui est
ensuite transmise par la tension magne´tique jusqu’a` la magne´tosphe`re.
La plane`te transmet sa rotation aux lignes de champ et au plasma en plusieurs e´tapes,
faisant intervenir le couplage entre l’atmosphe`re, l’ionosphe`re et la magne´tosphe`re. La
rotation plane´taire est transmise a` l’atmosphe`re neutre par viscosite´. Ensuite les particules
neutres de l’atmosphe`re pre´sentes dans l’ionosphe`re, conductrice, transfe`rent leur moment
angulaire aux ions via des collisions. Les collisions exercent une force de friction sur les
ions, cette force de friction cre´e un courant de de´rive qui est a` l’origine de l’apparition
d’un champ e´lectrique dirige´ vers le poˆle et d’une de´rive e´lectrique des ions dans le sens du
mouvement des neutres. Les ions sont acce´le´re´s jusqu’a` la vitesse de corotation. Le champ
e´lectrique de corotation cre´e´ dans l’ionosphe`re est transmis le long des lignes de champ
jusqu’a` la magne´tosphe`re, forc¸ant les lignes de champ magne´tique ainsi que le plasma qui







Fig. 1.8 – Champs e´lectriques de corotation dans l’ionosphe`re et dans la magne´tosphe`re
en rotation.
Ce couplage atmosphe`re/ionosphe`re/magne´tosphe`re est primordial et pre´sente´ ici de
manie`re simplifie´e (Pontius [1995], Huang et Hill [1989]) . Cette circulation domine dans la
plasmasphe`re et dans la majorite´ des re´gions magne´tosphe´riques de Jupiter et de Saturne.
Dans ce cas pre´cis, on parle de magne´tosphe`res en corotation.
Le cas des magne´tosphe`res de Neptune et d’Uranus est plus ambigu, et de´pend de
l’alignement de leur axe magne´tique et de rotation avec la direction du vent solaire.
1.4.3 Comparaison entre les deux types de circulation
On se propose d’illustrer ici l’influence respective des deux syste`mes de circulation,
induite par le vent solaire et par la rotation plane´taire, en estimant les diffe´rentes vitesses
acquises par le plasma a` travers chacun de ces syste`mes.
36 CHAPITRE 1. GE´NE´RALITE´S
La vitesse de convection induite par le vent solaire (VS) peut eˆtre approxime´e en utili-
sant la conservation du flux de matie`re et le gel des lignes de champ dans le plasma (elles
subissent la meˆme compression que le plasma, en tout cas dans la ge´ome´trie conside´re´e
ici), par :
vconvection ' ρV S
ρMP
vV S ' BV S
BMP
vV S · (1.1)
Le rapport BV S/BMP entre les intensite´s du champ magne´tique interplane´taire et du
champ magne´tique juste a` l’inte´rieur de la magne´tosphe`re coˆte´ jour vaut environ 1/5 pour
la Terre, Jupiter et Saturne. On obtient donc pour chaque plane`te :
vconvection ' 0.2 vV S
vconvection ' 80 km s−1 ·
La vitesse de corotation du plasma s’e´crit quant a` elle en fonction du taux de rotation
plane´taire, ΩP , et de la distance a` la plane`te, r :
vcorotation = ΩP r ·
On obtient juste a` l’inte´rieur de la magne´tosphe`re coˆte´ jour les vitesses de corotation
suivantes :
– vcorotation ' 5 km s−1 dans le cas de la Terre (r = 11Re) ;
– vcorotation ' 750 km s−1 dans le cas de Jupiter (r = 60Rj) ;
– vcorotation ' 20 km s−1 dans le cas de Saturne (r = 18.5Rs ·)
La comparaison des diffe´rentes vitesses obtenues montre que meˆme avec une efficacite´
de 10 % la vitesse de convection induite par le vent solaire est supe´rieure a` celle induite
par la rotation plane´taire dans le cas terrestre. Dans le cas de Jupiter, c’est clairement la
rotation plane´taire qui domine, tandis que le cas de Saturne est interme´diaire.
Hormis dans les re´gions situe´es dans la queue magne´tosphe´rique distante, on note que
l’influence de la rotation plane´taire sur la circulation magne´tosphe´rique est a` priori large-
ment dominante dans la magne´tosphe`re de Jupiter (Brice et Ioannidis [1970]). L’influence
du vent solaire peut ne´anmoins s’e´tendre jusqu’a` l’inte´rieur de la magne´tosphe`re moyenne2
de Jupiter sous certaines conditions (Khurana [2001]).
Si l’on tient compte de l’efficacite´ de la pe´ne´tration du vent solaire a` l’inte´rieur de la
magne´tosphe`re de Saturne, on constate que la circulation du plasma dans cette dernie`re
est plutoˆt domine´e par la rotation plane´taire.
Dans le cas de la Terre, une repre´sentation de la superposition des deux syste`mes de
circulation est donne´e par la figure 2.8.
2Voir chapitre 2.4.1
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Fig. 1.9 – A gauche : lignes de courant du plasma re´sultantes de la circulation induite par
le vent solaire. A droite : lignes de courant du plasma re´sultantes de la superposition des
circulation induites par le vent solaire et par la rotation plane´taire. D’apre`s Glassmeier
[2001]. Voir e´galement Lyons et Williams [1984].
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Chapitre 2
La magne´tosphe`re de Jupiter
2.1 Jupiter : la plane`te
Jupiter est la plane`te la plus grande (Rj = 71 492 km voir tableau 1.1) et la plus
massive (Mj = 1.9 10
27 kg) du Syste`me Solaire.
Fig. 2.1 – La plane`te Jupiter, telle qu’observe´e par la sonde Cassini le 7 de´cembre 2000.
Cre´dits photographiques : NASA/JPL/University of Arizona, NASA planetary photojour-
nal.
Jupiter posse`de une e´paisse atmosphe`re, essentiellement constitue´e d’hydroge`ne et
d’he´lium, avec de petites quantite´s de me´thane, d’ammoniaque et de vapeur d’eau. Cette
atmosphe`re est extreˆmement dynamique. Les couches nuageuses qui la composent semblent
former des bandes multicolores paralle`les a` l’e´quateur de la plane`te. Les nuages ont des
vitesses qui de´passent tre`s souvent la vitesse impose´e par la rotation diffe´rentielle de la
plane`te et de gigantesques tempeˆtes se de´veloppent re´gulie`rement dans les couches at-
mosphe´riques.
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2.2 L’environnement spatial de Jupiter
La description de cet environnement est base´e sur une approche multiphasique, des
phases solides aux phases plasma, en passant par les phases gazeuses. Cette description
de´bute par les re´gions les plus proches de la plane`te et se termine par les plus lointaines.
La magne´tosphe`re jovienne se caracte´rise par le roˆle dominant et fondamental que joue
le satellite Io dans sa dynamique. L’intense interaction entre la plane`te, Jupiter, et son
satellite, Io, est unique dans notre Syste`me Solaire.
2.2.1 Le champ magne´tique jovien
Le champ magne´tique de Jupiter peut eˆtre de´crit par un dipoˆle magne´tique dont l’axe
est incline´ d’environ 11 degre´s par rapport a` l’axe de rotation plane´taire, et dont le centre
est de´cale´ d’un dizie`me de rayon jovien par rapport au centre de la plane`te et perpendi-
culairement a` l’axe de rotation. Il est ne´anmoins tre`s perturbe´ a` grande distance par les
syste`mes de courants qui circulent dans la magne´tosphe`re et perd son caracte`re dipolaire.
Le poˆle nord magne´tique jovien se trouve dans l’he´misphe`re nord de Jupiter, a` l’inverse
du cas terrestre.
2.2.2 Les anneaux
Jupiter posse`de un syste`me annulaire en son plan e´quatorial, re´ve´le´ par la sonde Voya-
ger 1 en 1979. Les anneaux de poussie`res de Jupiter sont peu visibles car tre`s fins. Ils sont
constitue´s de plusieurs divisions :
– le halo (de 1.4 a` 1.71 Rj) est de forme toro¨ıdale, due a` l’action des forces e´lectro-
magne´tiques sur des poussie`res faiblement charge´es qui y orbitent.
– l’anneau principal (de 1.71 a` 1.81 Rj) est relativement brillant et de faible e´paisseur.
– les anneaux secondaires (de 1.81 a` 3.15 Rj) sont e´galement de faible e´paisseur.
Fig. 2.2 – Syste`me annulaire (Halo, anneau principal et anneaux secondaires) de Jupi-
ter tel qu’observe´ par l’orbiteur Galileo le 9 novembre 1996. Cre´dits photographiques :
NASA/JPL/Cornell University, NASA planetary photojournal.
2.2. L’ENVIRONNEMENT SPATIAL DE JUPITER 41
La taille des particules qui composent les anneaux n’exce`de pas quelques centime`tres de
diame`tre, cette dernie`re e´tant ge´ne´ralement infe´rieure pour la plupart a` quelques microns.
Les syste`mes annulaires des plane`tes de notre Syste`me Solaire (la mission Voyager 2 a mis
en e´vidence de tels syste`mes autour de toutes les plane`tes ge´antes) proviennent en ge´ne´ral
du bombardement me´te´oritique de petits satellites naturels de ces plane`tes. Les de´bris de
ces collisions orbitent autour des plane`tes et s’organisent en structures plus localise´es, sous
l’action entre autre de la pression de radiation solaire et de l’attraction gravitationnelle de
petits satellites (de´nome´s satellites bergers) pre´sents dans le voisinage de ces de´bris.
2.2.3 Les satellites galile´ens
Jupiter posse`de 61 satellites (au 28 mai 2003), la plupart e´tant des corps de faible
diame`tre (< 200 km). Les quatre satellites majeurs de Jupiter, qui constituent la famille
des satellites galile´ens, du nom de celui qui les a identifie´ le premier, sont en orbite autour de
la plane`te, et situe´s en permanence a` l’inte´rieur de sa magne´tosphe`re. L’e´tude comparative
de ces satellites, tout particulie`rement du point de vue de leur histoire et de leur e´volution
respectives, ainsi que de leurs interactions avec l’environnement de Jupiter, en font des
sujets scientifiques privile´gie´s en plane´tologie.
Io Europe Ganyme`de Callisto
Rayon (km) 1821 1565 2634 2403
Demi gd axe (Rj) 5.91 9.4 14.99 26.37
Excentricite´ 0.004 0.009 0.002 0.007
Pe´riode (jours) 1.769 3.551 7.155 16.689
Inclinaison (◦) 0.04 0.47 0.21 0.51
Tab. 2.1 – Quelques caracte´ristiques orbitales des satellites galile´ens. Rayon moyen du
satellite, demi grand axe, excentricite´, pe´riode de re´volution et inclinaison par rapport
a` l’e´quateur plane´taire de Jupiter. Re´fe´rences : Cox [2000] et cre´dits photographiques :
NASA/JPL/DLR, NASA planetary photojournal.
Les satellites galile´ens posse`dent des caracte´ristiques propres, qui rendent leur e´tude
individuelle e´galement inte´ressante :
– Io est soumis a` de forts effets de mare´e de la part de Jupiter et de Europe. Il est un
des corps les plus actifs du point de vue volcanique du Syste`me Solaire.
– Europe est tre`s intriguante du point de vue de sa surface, tre`s fracture´e. Sa surface est
riche en glace d’eau. La pre´sence possible d’un oce´an liquide en profondeur en fait un
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candidat privile´gie´ en tant que site de vie extraterrestre et une mission d’observation
de ce satellite est a` l’e´tude.
– Ganyme`de est le plus gros satellite du Syste`me Solaire. Il est e´galement le seul
satellite (pour l’instant) ou` un champ magne´tique propre a e´te´ de´tecte´. Il posse`de
ainsi une magne´tosphe`re, en interaction avec le plasma magne´tosphe´rique jovien.
– Callisto est un des corps les plus crate´rise´s du Syste`me Solaire. Sa surface est tre`s
ancienne.
2.2.4 Les tores de gaz neutre et de plasma
Le tore de Io
La de´couverte observationnelle d’un tore de sodium atomique autour de Io par Brown et
Chaffee en 1974, puis les mesures des sondes Pioneer et Voyager ont montre´ que le plasma
pre´sent au voisinage des satellites galile´ens bombardait les surfaces et les atmosphe`res
de ces satellites, e´jectant des particules neutres, qui en retour pouvaient eˆtre ionise´es,
de´terminant ainsi la nature du plasma. L’e´tude interdisciplinaire des surfaces ge´ologiques
et du plasma magne´tosphe´rique prenait alors tout son sens (Johnson [1990]).
Fig. 2.3 – Nuage d’atomes de sodium observe´ au voisinage de Io par la sonde Galileo (Solid-
State Imaging). Cre´dit photographique : NASA/JPL http ://www.jpl.nasa.gov/galileo/.
Les particules neutres e´jecte´es par Io vont rester gravitationnellement lie´es au satellite.
Si leur e´nergie n’est pas suffisante pour s’affranchir de son attraction, une atmosphe`re
e´tendue se forme alors autour de Io. Sinon, ces particules donnent naissance a` un tore de gaz
neutre autour de Jupiter. Ces particules neutres, espe`ces de´rive´es en majorite´ du soufre et
de l’oxyge`ne (SO2), proviennent essentiellement de l’intense activite´ volcanique de Io et du
bombardement de sa surface par les photons solaires ou par le plasma magne´tosphe´rique.
Cet atmosphe`re de dioxyde de soufre SO2 a e´te´ observe´e dans l’infrarouge par Voyager
et dans l’ultraviolet par le te´lescope spatial Hubble (McGrath et al. [2000]) ou encore par
Cassini (voir figure 2.4). Re´cemment, la pre´sence des espe`ces SO2, SO et H2S a e´te´ de´duite
des instabilite´s cyclotronique ioniques observe´es par les magne´tome`tres de Galileo lors de
survols du satellite (Russell et Kivelson [2001]), autre illustration de la connection entre
l’e´tude des atmosphe`res et celle des magne´tosphe`res avance´e dans l’introduction.
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Fig. 2.4 – A gauche : tore de Io observe´ en ultraviolet par l’instrument UVIS de Cassini.
Cre´dits photographiques : LASP, University of Colorado. A droite : tore de plasma de Io
dans la magne´tosphe`re de Jupiter, vue d’artiste par John Spencer, Lowell Observatory.
Les espe`ces neutres cre´e´es vont devenir sources de plasma magne´tosphe´rique1. Les
particules charge´es produites a` partir des particules neutres ont un mouvement de gyration
autour des lignes de champ magne´tique et sont entraˆıne´es en rotation autour de Jupiter
par le champ e´lectrique de corotation. Leurs vitesses deviennent alors supe´rieures a` la
vitesse ke´ple´rienne des particules neutres. Ces particules charge´es constituent un plasma
qui forme un tore, le tore de plasma de Io, re´ve´le´ par Voyager (Bridge et al. [1979]). Les
densite´s observe´es sont tre`s e´leve´es (Bagenal et al. [1994]) et la structure radiale du tore
est complexe. Cet environnement est de´crit plus en de´tail dans la partie II, au chapitre 8.
En re´gime stationnaire, le plasma s’accumule localement dans le tore, avant de dis-
paraˆıtre au travers de me´canismes varie´s. Parmi les me´canismes de pertes possibles du
plasma, le transport radial sera de´taille´ dans le chapitre suivant. Il apparaˆıt ne´cessaire
pour comprendre la dure´e de vie et la stabilite´ du tore. Un autre me´canisme de perte est
brie`vement de´crit ici, en relation avec le premier chapitre de cette partie (figure 1.4). Le
plasma cre´e´ peut se neutraliser (par e´change de charge ou recombinaison), transmettant sa
vitesse de co-rotation a` la particule neutre re´sultante. Si cette vitesse est supe´rieure a` la vi-
tesse d’e´chappement de l’attraction gravitationnelle de Jupiter, cet atome e´nerge´tiquement
neutre (ENA) quitte le syste`me magne´tosphe´rique et peuple le milieu interstellaire s’il n’est
pas re´-ionise´ avant de traverser la magne´topause. Sinon, il reste en orbite, redistribue´ a`
l’inte´rieur du syste`me, a` une position diffe´rente de celle ou` il a e´te´ cre´e´. Crary et al. [2000]
ont estime´ que sur la base d’une tonne par seconde de plasma cre´e´ au voisinage de Io
(Dessler [1980], Hill et al. [1983]), 200 a` 700 kilos le sont pre`s de Io et 100 a` 350 dans un
nuage de neutre plus e´tendu, en partie a` cause de cette redistribution des neutres.
Au voisinage de Europe
Re´cemment a e´te´ mise en e´vidence la pre´sence d’une importante et insoupc¸onne´e po-
pulation de particules neutres provenant du satellite Europe, en orbite autour de Jupiter.
La technique d’imagerie neutre a` bord Cassini (came´ra INCA) a permis d’estimer le flux
d’atomes neutres e´nerge´tiques (ENAs d’e´nergies comprises entre 50 et 80 keV) provenant
de la magne´tosphe`re de Jupiter lors du survol de la plane`te en de´cembre 2000 - janvier 2001.
L’analyse de ces donne´es a indique´ deux re´gions d’origine de ces particules dominantes :
l’atmosphe`re de Jupiter et le voisinage de Europe (Mauk et al. [2002]).
Lagg et al. [2003] avait suppose´ la pre´sence d’un tel tore de gaz neutre au voisinage de
Europe a` l’aide des donne´es particules e´nerge´tiques de Galileo (instrument EPD). Ils es-
timent la densite´ de gaz neutre a` 20-50 cm−3, sur une e´chelle de hauteur et sur une e´tendue
radiale de 3 Rj . Le contenu total de ce tore de neutres est presque e´quivalent a` celui du
1Voir Skinner et Durrance [1986], Lagg et al. [1998], Smyth et Marconi [2000].
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tore de neutres de Io. Un tore de plasma avait de´ja` e´te´ mis en e´vidence par le passe´ au
voisinage de Europe (Intriligator et Miller [1982]), vraisemblablement associe´ a` ce tore de
gaz neutre. Les conse´quences qu’ame`ne la de´couverte de ce tore de gaz neutre au voisinage
d’Europe sur la redistribution du plasma telle que de´crite au chapitre 4 ne sont pas encore
prises en compte.
Fig. 2.5 – ENAs, d’e´nergie 50-80 keV, dans la magne´tosphe`re de Jupiter (Mauk et al.
[2002]). La taˆche centrale est centre´e sur Jupiter, les deux autres vers 9.5 Rj .
2.3 Magne´tosphe`res en rotation rapide
Quelques principes de base des magne´tosphe`res en rotation rapide et contenant des
sources de plasma internes sont pre´sente´s dans un premier temps. Ces principes sont
communs aux magne´tosphe`res de Jupiter et de Saturne. Ils sont de´crits plus en de´tail
dans Ferrie`re [2001]. Les illustrations ne concerneront que Jupiter dans cette partie.
2.3.1 Effets de la force centrifuge
Le plasma magne´tosphe´rique en corotation2 subit l’effet de la force centrifuge. La com-
posante de cette force paralle`le aux lignes de champ est dirige´e vers l’e´quateur centrifuge,
si bien qu’elle tend a` confiner le plasma en un disque centre´ sur cet e´quateur. L’e´chelle de
hauteur de ce disque peut eˆtre estime´e a` partir de l’e´quilibre des forces le long des lignes
de champ. Dans le cas de Jupiter, le magne´todisque a une extension latitudinale de l’ordre
de 5 Rj (Connerney et al. [1981]).
Du fait de l’inclinaison entre les plans e´quatoriaux magne´tique et centrifuge et le plan
orbital de Jupiter, les satellites d’observation situe´s principalement dans le dernier plan
ne traversent pas le magne´todisque en permanence, mais pendant des pe´riodes de temps
qui se re´pe`tent toutes les dix heures (pe´riode de rotation plane´taire).
La composante de la force centrifuge perpendiculaire aux lignes de champ est a` l’ori-
gine d’un courant de de´rive azimutal dans le disque de plasma. Ce courant de de´rive
annulaire entraˆıne une de´formation radiale des lignes de champ magne´tique (en vertu de
la loi d’Ampe`re ∇ × B = µ0 j). Ainsi, la pre´sence d’un plasma magne´tosphe´rique sou-
mis a` la force centrifuge provoque une de´formation de la structure dipolaire du champ
magne´tique.
2cf section 1.5.2
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2.3.2 Ecarts a` la corotation
La production locale de plasma et le transport radial de ce dernier, aborde´ plus en
de´tail au chapitre suivant, vont entraˆıner des e´carts a` la corotation stricte du plasma. Ce
principe ge´ne´ral est apparu pour la premie`re fois dans l’article de Hill [1979], avant d’eˆtre
mis en e´vidence a` travers les observations, et se de´crit tre`s brie`vement comme suit.
La force de Coriolis associe´e au mouvement des ions radialement vers l’exte´rieur ou
les forces inertielles associe´es a` l’assimilation des neutres (’pick-up’ du plasma) cre´ent un
courant de de´rive qui induit un champ e´lectrique ’de freinage’, oppose´ au champ e´lectrique
de corotation pre´sente´ au chapitre 1. La vitesse associe´e a` ce champ induit est donc oppose´e
a` la vitesse de corotation et en conse´quence le plasma devient sous-corotatif. Le champ
e´lectrique ’de freinage’ est transmis a` l’ionosphe`re via les lignes de champ magne´tique.
L’e´cart effectif a` la corotation de´pend de la conductivite´ de l’ionosphe`re (conductivite´ de







Fig. 2.6 – Coupe me´ridienne de la magne´tosphe`re de Jupiter, montrant les lignes de champ
magne´tique (traits gras) e´tire´es par les courants annulaires dans le disque de plasma prove-
nant de Io (en pointille´s). Le couplage entre l’atmosphe`re, l’ionosphe`re et la magne´tosphe`re
est repre´sente´ a` travers diffe´rentes vitesses angulaires, respectivement ΩJ et ω. Le circuit
e´lectrique (tirets) est e´galement repre´sente´ par les courants aligne´s (en rouge) et radial (en
bleu), syste`me qui se ferme dans l’ionosphe`re. Adapte´ de Cowley et Bunce [2001], figure 1.
Des e´carts a` la corotation importants (5-6 %) sont observe´s dans le tore de Io, du fait
de l’importante production locale de plasma (Pontius et Hill [1982], Brown [1983]), et dans
toute la magne´tosphe`re de Jupiter du fait du transport radial (Hill [1980], McNutt et al.
[1979], Belcher et al. [1980]).
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La transmission de l’information entre l’ionosphe`re et la magne´tosphe`re se fait graˆce
a` des courants aligne´s, observe´s par Ulysses dans la magne´tosphe`re de Jupiter autour de
20 Rj (Dougherty et al. [1993]). Les observations aurorales nous renseignent e´galement
sur l’activite´ magne´tosphe´rique jovienne. Les aurores de Jupiter, au demeurant tre`s struc-
ture´es, se composent entre autre d’un ovale auroral principal, qui est associe´ au couplage
ionosphe`re/magne´tosphe`re et aux re´gions ou` l’ionosphe`re n’est plus en mesure de mainte-
nir la pleine corotation du plasma, entre 15 et 30 Rj (Cowley et Bunce [2001], Hill [2001]).
Certaines des e´missions aurorales plus polaires e´galement pourraient eˆtre associe´es a` ce
couplage, comme au-dela` de 100 Rj du coˆte´ cre´puscule (Kivelson et al. [2002]).
Une des conse´quences de la sous-corotation du plasma est la de´formation des lignes
de champ en dehors du plan me´ridien, qui se traduit par l’apparition d’une composante
azimutale non-nulle du champ magne´tique.
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2.4 Equilibre et circulation du plasma magne´tosphe´rique
2.4.1 Configuration de la magne´tosphe`re
Une classification base´e sur la morphologie du champ magne´tique dans la magne´tosphe`-
re de Jupiter permet de de´limiter trois re´gions distinctes (Smith [1992]) :
La magne´tosphe`re interne, qui comprend les re´gions jusqua` 10 Rj , ou` le champ
est quasiment dipolaire. Io et Europe orbitent dans ces re´gions. La production du
plasma jovien s’y concentre.
La magne´tosphe`re moyenne, de´limite´e par les frontie`res du magne´todisque, qui
s’e´tend jusqua` 70 Rj coˆte´ jour et 100 Rj coˆte´ nuit, et ou` les lignes de champ sont
tre`s e´tire´es radialement. La composante radiale du champ magne´tique domine alors
les re´gions de faible latitude, ou` le magne´todisque est pre´sent. Dans les re´gions
situe´es entre 15-30 Rj associe´es a` l’ovale auroral principal de Jupiter s’effectue la
transition entre un champ magne´tique quasi-dipolaire et un champ de´forme´ par le
magne´todisque.
La magne´tosphe`re externe, zone tampon, tre`s turbulente, entre la magne´topause
et le magne´todisque coˆte´ jour. Les lignes de champ y sont de nouveau quasi-dipolai-
res. Coˆte´ nuit, cette re´gion est tre`s e´tendue et constitue la queue magne´tique distante.
Fig. 2.7 – La magne´tosphe`re de Jupiter, d’apre`s Bagenal [1992]. On y voit le tore de
plasma de Io (Io plasma torus), le magne´todisque (plasma sheet). L’extension radiale de
la magne´tosphe`re interne (moyenne, externe) coˆte´ jour est donne´e en rouge (bleu, vert).
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2.4.2 Circulation du plasma magne´tosphe´rique
On se propose d’illustrer la dynamique de la magne´tosphe`re de Jupiter par quelques
exemples emprunte´s a` la litte´rature. La plupart des re´sultats de´crits ici proviennent des
observations re´centes de Galileo, dont la couverture du syste`me jovien en donne une image
de plus en plus cohe´rente.
Krupp et al. [2001] ont confirme´ que la circulation du plasma magne´tosphe´rique e´tait
domine´e jusqu’a` des grandes distances (> 50 Rj) par la rotation plane´taire. Une fois le
plasma produit localement dans la magne´tosphe`re interne de Jupiter, les tubes de flux
charge´s de plasma sont transporte´s radialement vers l’exte´rieur de la magne´tosphe`re, de
plus en plus rapidement (Russell [2000a,b]) a` travers le magne´todisque (figure 2.8). Le
magne´todisque devient de moins en moins stable au fur et a` mesure que le plasma s’y
de´place (Russell [1999a,b]) et d’importantes distorsions du champ magne´tique y appa-
raissent (figure 2.8).
Fig. 2.8 – Fluctuations du champ magne´tique mesure´ par Galileo lors de passages dans
le magne´todisque jovien. A gauche : a` 39.1 Rj et 07h17 en temps local. A droite : a` 46 Rj
et 06h53 en temps local. D’apre`s Russell et al. [2000c].
Cette configuration permet a` des phe´nome`nes de reconnection magne´tique spontane´e (Ni-
shida [1983], Russell [1998] [2000c]) de se produire par intermittence a` grande distance de
la plane`te (figure 2.9).
La reconnection magne´tique permet aux tubes de flux charge´s de plasma de se vider de
leur contenu, tout en restant connecte´s a` la plane`te. Une fois vides, ils retournent vers
cette dernie`re (Russell et al. [2000d]) jusque dans le tore de Io (figure 2.10). Associe´ a` ce
retour du flux magne´tique vers l’inte´rieur du syste`me, des iloˆts magne´tiques charge´s de
plasma sont expulse´s vers la queue magne´tique distante, d’ou` le plasma jovien quitte la
magne´tosphe`re et enrichit le milieu interplane´taire.
Des jets radiaux de particules e´nerge´tiques ont ainsi e´te´ observe´s dans la magne´togaine a`
l’aide des donne´es des particules e´nerge´tiques de Galileo (Krupp et al. [1998], Woch et al.
[1999]), se re´pe´tant tous les 2.5 a` 3 jours. Les donne´es du plasma de plus faible e´nergie
dans cette re´gion sont en accord avec ces re´sultats (Frank et al. [2001]).
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Fig. 2.9 – A gauche : composantes radiale, nord-sud et corotationnelle du champ
magne´tique jovien (dans un repe`re centre´ sur la plane`te) de 100 Rj a` 60 Rj mesure´ par
Galileo lors de sa huitie`me orbite, de 01h16 a` 03h24 en temps local. Les pics observe´s
dans la composante nord-sud et l’intensite´ du champ correspondent a` des phe´nome`nes de
reconnection spontane´e (Russell et al. [2000c]). A droite : dans le meˆme syste`me de coor-
donne´es, zoom sur un phe´nome`ne de reconnection magne´tique apparaissant sur la figure
de gauche (Russell et al. [2000c]).
Fig. 2.10 – A gauche : fluctuations des composantes radiale, nord-sud et corotationnelle
du champ magne´tique jovien observe´ par Galileo lors de sa seconde orbite, a` 11.5 Rj .
Vers 05h30 UT, les sauts du champ ont e´te´ interpre´te´s comme des tubes de flux vides de
plasma s’en retournant vers le tore de Io (Russell et al. [2000b]). A droite : fluctuations
de l’intensite´ du champ magne´tique observe´ lors de quatre passages diffe´rents de Galileo
dans le tore de Io. Meˆmes conclusions quant a` la nature des sauts observe´s (Russell et al.
[2000b]).
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La transition entre l’observation de ces jets dirige´s radialement vers l’inte´rieur ou vers
l’exte´rieur de la magne´tosphe`re permet de de´finir une ligne neutre dans le secteur nuit-aube
(Woch et al. [2002]). Ces e´ve`nements pre´sentent quelques analogies avec les sous-orages
magne´tiques terrestres, hormis qu’ils semblent internes a` la magne´tosphe`re. Ils conduisent
a` une activite´ magne´tosphe´rique a` grande e´chelle.
Louarn et al. [1998, 2000, 2001] ont mis en relation ces jets radiaux de particules avec
des ’e´ve`nements e´nerge´tiques’ affectant l’activite´ aurorale de la plane`te, le tore de plasma
de Io et le magne´todisque jovien. Ils de´finissent ces e´ve`nements par l’augmentation des
e´missions aurorales radio, l’apparition de nouvelles e´missions dans le tore de Io (n-KOM)
et des variations de la densite´ du magne´todisque observe´es a` grande distance.
Ces e´ve`nements initient une phase soudaine d’e´paississement du magne´todisque sur
une pe´riode de temps de quelques heures, puis un retour a` la normale plus progressif. Ils
semblent eˆtre associe´s au de´veloppement d’une instabilite´ et a` l’e´vacuation sporadique de
plasma des parties externes du tore de Io (vers 10 Rj) a` travers le magne´todisque. Des
injections de particules e´nerge´tiques se produisant entre 9 et 27 Rj et de´crits par Mauk et
al. [1997, 1999] correspondent a` ce meˆme type de phe´nome`ne.
La circulation du plasma a` grande e´chelle peut-eˆtre re´sume´e par la figure 2.11.
Fig. 2.11 – Circulation a` grande e´chelle du plasma dans la magne´tosphe`re de Jupiter et
topologie magne´tique des lignes de champ. D’apre`s Vasyliunas [1983]. En 1, les lignes de
champ magne´tique sont de plus en plus e´tire´es. En 2, le magne´todisque apparaˆıt de moins
en moins stable, permettant la reconnection magne´tique des lignes de champ en 3. En 4,
des tubes de flux vides retournent vers la magne´tosphe`re interne, tandis que des iloˆts de
plasma sont expulse´s et perdus dans le milieu interplane´taire.
Pour finir, un livre de´crivant l’e´tat des connaissances du syste`me jovien est en cours
d’e´dition (communication prive´e Fran Bagenal, lors de la confe´rence Jupiter : Planet,
Satellites and Magnetosphere, Boulder, 2001).
Chapitre 3
La magne´tosphe`re de Saturne
3.1 Saturne : la plane`te
Saturne est la seconde plane`te du Syste`me Solaire en termes de taille (Rs = 60268 km)
et de masse (Ms = 5.7 10
26 kg).
Fig. 3.1 – Saturne telle qu’observe´e par la sonde Voyager 1 le 18 octobre 1980 (a` gauche,
distance : 34 millions de km) et le 21 octobre 2002 en compagnie de Titan par la sonde
Cassini (a` droite, distance : 285 millions de km). Cre´dits photographiques : NASA/JPL
et NASA/JPL/Southwest Research Institute, NASA planetary photojournal.
Saturne posse`de une e´paisse atmosphe`re d’hydroge`ne et d’he´lium majoritairement, avec
de petites quantite´s d’azote et de me´thane. Cette atmosphe`re est organise´e autour d’un
syste`me de bandes longitudinales nuageuses, moins marque´ que celui de Jupiter cependant.
Cette atmosphe`re est e´galement tre`s dynamique, la pre´sence des vents les plus violents du
Syste`me Solaire (> 1000 km h−1 a` l’e´quateur) en e´tant la caracte´ristique la plus marquante.
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3.2 L’environnement spatial de Saturne
Alors que l’environnement spatial et la dynamique de la magne´tosphe`re de Jupiter sont
surtout marque´s par le roˆle incontournable qu’y joue Io, la situation est beaucoup plus
contraste´e dans le cas de Saturne. Son caracte`re multiphasique est pousse´ a` l’extreˆme et
la dominance des espe`ces neutres lui confe`re un statut unique dans le Syste`me Solaire.
L’environnement spatial de Saturne est l’un des plus complexes et des plus inte´ressants a`
e´tudier du Syste`me Solaire.
Fig. 3.2 – Environnement spatial de Saturne et ses diffe´rentes composantes. D’apre`s Spilker
[2000].
Les re´gions proches de la plane`te, comprises entre 1 et 15 Rs, sont celles ou` se trouvent
les anneaux et les satellites de glace (phase solide), qui contribuent de fac¸ons directe et
indirecte a` la pre´sence de tores de gaz neutre et de plasma. Au dela` de 15 Rs orbitent
Titan et son e´norme tore d’hydroge`ne.
La limite de 15 Rs est sugge´re´e par la pre´sence de discontinuite´s dans les observations
re´alise´es par les instruments des sondes Voyager 1 et 2 (Sittler et al. [1983]). Par la suite,
il sera fait re´fe`rence a` cette limite pour de´signer les re´gions de la magne´tosphe`re interne
et celles de la magne´tosphe`re externe de Saturne.
Beaucoup d’inconnues sur le syste`me de Saturne existent encore a` l’heure actuelle. L’ar-
rive´e de la sonde Cassini dans quelques mois (voir partie III) devrait permettre de pallier
a` cet e´tat de fait et pourrait bouleverser certaines de nos connaissances. En attendant, un
bref inventaire de l’environnement spatial de Saturne est dresse´ ci-apre`s.
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3.2.1 Le champ magne´tique saturnien
Le champ magne´tique de Saturne peut eˆtre de´crit par un dipoˆle magne´tique dont l’axe
de rotation co¨ıncide avec l’axe de rotation plane´taire, et dont le centre est de´cale´ vers le
nord de 0.04 Rs. L’alignement de ces deux axes pose quelques probe`mes quant aux the´ories
de dynamo plane´taire actuelles (Stevenson [1983]). L’observation d’une composante azi-
mutale du champ magne´tique par les sondes spatiales ayant visite´ Saturne (Espinosa et al.
[2003a]) re´ve`le l’existence d’une possible anomalie magne´tique pre`s de l’e´quateur plane´taire
(Espinosa et al. [2003b]). Le poˆle nord magne´tique de Saturne se trouve comme dans le
cas de Jupiter dans l’he´misphe`re nord de la plane`te.
3.2.2 Les anneaux
Le syste`me annulaire de Saturne est le plus complexe et le plus structure´ syste`me
annulaire des plane`tes ge´antes ; c’est aussi de loin le plus beau.
Fig. 3.3 – Syste`me annulaire de Saturne tel qu’observe´ par la sonde Voyager 2, le 22 aouˆt
1981. Cre´dits photographiques : NASA/JPL, NASA planetary photojournal.
Les observations depuis le sol terrestre ou issues des missions Pioneer et Voyager ont re´ve´le´
les nombreuses divisions radiales du syste`me, dont voici re´sume´es les positions respectives :
– l’anneau D : autour de 1.11 Rs
– l’anneau C : autour de 1.239 Rs
– la division de Maxwell
– l’anneau B : de 1.53 a` 1.95 Rs
– la division de Cassini
– l’anneau A : de 2.03 a` 2.27 Rs, avec la division de Encke autour de 2.22 Rs
– l’anneau F : autour de 2.33 Rs
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– l’anneau G : autour de 2.82 Rs
– l’anneau E : de 3 a` 8 Rs.
Les anneaux sont compose´s de poussie`res et roches de glace, dont la taille varie du micron
a` quelques me`tres de diame`tre. Bien que tre`s e´tendu radialement, le syste`me d’anneaux
de Saturne est e´pais a` peine d’une centaine de me`tres. De nombreux petits satellites
(une dizaine de kilome`tres de diame`tre) orbitent dans le syste`me. L’origine de l’anneau E
pourrait eˆtre le satellite Encelade.
3.2.3 Les principaux satellites
Saturne posse`de 31 satellites. Parmi ces satellites, les satellites de glace qui orbitent
a` l’inte´rieur de la magne´tosphe`re et Titan, avec son atmosphe`re (principalement d’azote)
plus dense que celle de la Terre, nous inte´ressent particulie`rement.
Les satellites de glace
Ces satellites orbitent dans la magne´tosphe`re interne de Saturne. Leur surface est
essentiellement compose´e de glace, d’ou` leur appellation.
Encelade Te´thys Dione Rhe´a
Rayon (km) 249 529 560 764
Demi grand axe (Rs) 3.9 4.9 6.3 8.8
Excentricite´ 0.005 0.000 0.002 0.001
Pe´riode (h) 1.370 1.888 2.737 4.518
Inclinaison (◦) 0.0 1.86 0.02 0.35
Tab. 3.1 – Quelques caracte´ristiques orbitales des principaux satellites de glace de Saturne.
Voir tableau 2.1. Re´fe´rence : Cox [2000] et cre´dits photographiques : NASA/JPL, NASA
planetary photojournal.
Titan
Titan est le deuxie`me plus gros satellite du Syte`me Solaire apre`s Ganyme`de. Une des
particularite´s de son orbite relativement lointaine de Saturne est que le satellite peut se
trouver soit dans le vent solaire, soit dans la magne´togaine ou encore dans la magne´tosphe`re
externe de la plane`te. Les interactions entre Titan et les diffe´rents plasmas rencontre´s sur
son orbite sont de ce fait tre`s varie´es.
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Tab. 3.2 – Quelques caracte´ristiques orbitales de Titan. Voir tableau 2.1. Re´fe´rence : Cox
[2000] et cre´dits photographiques : NASA/JPL, NASA planetary photojournal.
Titan est peut-eˆtre le seul corps du Syste`me Solaire (mis a` part la Terre) a` avoir des oce´ans
liquides a` sa surface et a` connaˆıtre des pluies (principalement d’e´thane-me´thane).
3.2.4 Les tores de gaz neutre et de plasma
Un tore de plasma associe´ aux satellites Dione et Te´thys a e´te´ de´tecte´ par Pioneer
11 (Frank et al. [1980]) et confirme´ par Voyager (Bridge et al. [1981]). Ces observations
ont mis en e´vidence la pre´sence d’ions lourds dans ce tore, de masse atomique proche de
celle de l’oxyge`ne. Ces ions sont issus de la surface des satellites de glace et des anneaux.
Les satellites de glace de Saturne jouent un roˆle plus passif que Io dans le cas de la
magne´tosphe`re jovienne et les espe`ces du plasma cre´e´ par le bombardement (’sputtering’)
de leur surface de´rivent de H2O (H2O
+, O+, OH+, H+...). Les densite´s observe´es au niveau
du plan e´quatorial de Saturne et des orbites de Dione et Te´thys e´taient de 30-40 cm−3,
sur une e´chelle de hauteur de 1 Rs.
Les observations de Voyager ont e´galement mis en e´vidence la pre´sence d’un e´norme
tore asyme´trique d’hydroge`ne neutre (H, H2) autour de Titan (Smyth [1981]), dans la
magne´tosphe`re externe de Saturne, comme sugge´re´ initialement par Brice and McDonough
[1974]. Ce tore s’e´tend entre 8 et 25 Rs, sur une e´chelle de hauteur de 7 Rs, et a une densite´
de 20 cm−3 au voisinage de Titan (Broadfoot et al. [1981]). Un deuxie`me tore d’hydroge`ne
a e´galement e´te´ observe´ a` l’e´poque au voisinage des anneaux (Broadfoot [1981]). Un tore
d’azote devrait eˆtre associe´ au tore d’hydroge`ne de Titan.
Les instruments plasma a` bord des sondes n’ont pas permis de re´soudre avec exactitude
la composition des ions pre´sents dans la magne´tosphe`re de Saturne. Seuls des mode`les de
distribution de neutres et de plasma incluant l’interaction entre ces diffe´rentes phases et
contraints par quelques observations permettent a` l’heure actuelle de se faire une ide´e plus
pre´cise de la situation. L’e´volution de ces mode`les de´pend a` la fois des progre`s re´alise´s en
laboratoire quant a` la de´termination des processus atomiques (recombinaison, ionisation,
e´change de charge...) et des parame`tres associe´s, et des contraintes apporte´es par de nou-
velles observations. L’image de l’environnement plasma et gaz de Saturne progresse donc
de paire avec ces e´volutions. Une revue de l’e´tat des connaissances sur le sujet est donne´e
par Richardson [1998a].
Les premie`res mode´lisations des tores autour des satellites de glace (Richardson et al.
[1986]), base´es sur les observations des missions Pioneer et Voyager (Richardson [1986]), ont
e´te´ remises en cause par Shemansky et al. [1992]. Ces auteurs ont sugge´re´ la pre´sence d’un
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nuage d’hydroge`ne neutre s’e´tendant a` travers toute la magne´tosphe`re de Saturne, avec
l’exosphe`re de Saturne en tant que source principale dans la magne´tosphe`re interne. Leur
suggestion e´tait cependant difficile a` re´concilier avec les observations plasma (Richardson
et Eviatar [1987]). En effet, la prise en compte dans les mode`les d’une si importante source
d’hydroge`ne dans la magne´tosphe`re interne re´sulte en la disparition des ions lourds. Cette
controverse a e´te´ re´solue avec l’observation d’un nuage de OH neutre dans les re´gions
internes de la magne´tosphe`re a` l’aide du te´lescope spatial Hubble (Shemansky et Hall
[1993]), nuage dont des ions lourds vont eˆtre produits. Cette observation a permis de
passer d’une vision de la magne´tosphe`re de Saturne domine´e par le plasma a` une vision de
la magne´tosphe`re ou` les particules neutres sont dominantes (Richardson et al. [1998a,b]).
Un nouveau mode`le des distributions du gaz neutre et du plasma propose´ par Richard-
son et al. [1998a] permet de re´concilier toutes les observations, en supposant une impor-
tante source de vapeur d’eau (1.4 1027 H2O s
−1) provenant de la surface des satellites de
glace et des anneaux. Pre`s de ces derniers, OH et H2O sont les espe`ces neutres majoritaires,
tandis que O et H dominent les re´gions exte´rieures a` 7 Rs. En ce qui concerne les ions,
les protons sont les dominants tre`s pre`s de la plane`te (< 2 Rs) et dans la magne´tosphe`re
externe, tandis qu’entre 3 et 10 Rs, on trouve 50% de O
+, 10-15 % de OH+ et 10-15 %
de H2O
+. D’une fac¸on ge´ne´rale, le gaz neutre a une densite´ ∼10 fois supe´rieure a` celle du
plasma (voir figure 3.4).
A l’heure actuelle, l’importante source de vapeur d’eau requise par le mode`le de Ri-
chardson [1998b] reste e´nigmatique. Le ’sputtering’ de la surface des satellites de glace
semble incapable de fournir suffisamment de vapeur d’eau (Jurac et al. [2001a,b]). Des
e´tudes re´centes ont souligne´ l’importance des sources associe´es aux particules de l’anneau
E et aux re´gions situe´es a` l’inte´rieur de l’orbite d’Encelade (Jurac et al. [2002]). Le mode`le
pre´dit e´galement plus de protons entre 5 et 8 Rs que les observations.
La contribution de Cassini a` l’estimation pre´cise de la source et de la composition des
espe`ces neutres et ioniques, ainsi que leur densite´ respective dans la magne´tosphe`re de
Saturne sera, a` n’en pas douter, de´terminante. Elle servira de test aux mode`les propose´s
jusqu’alors et risque de remettre leur validite´ en question.
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Fig. 3.4 – Densite´s a` l’e´quateur des espe`ces neutres et ioniques dans la magne´tosphe`re
interne de Saturne, en fonction de la distance radiale a` la plane`te (en Rs). D’apre`s Ri-
chardson [1998a], tire´ de Blanc et al. [2002].
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3.3 E´quilibre et circulation du plasma magne´tosphe´rique
3.3.1 Configuration de la magne´tosphe`re
Fig. 3.5 – La magne´tosphe`re de Saturne, vue d’artiste (John Tull, LANL). On remarquera
notamment le tore d’hydroge`ne autour de Titan.
Un feuillet de plasma e´tendu radialement entre 8 et 15.5 Rs concentre dans le plan
e´quatorial de Saturne, sur une e´paisseur de 5-6 Rs (Connerney et al. [1983]), le plasma
produit par les multiples sources pre´sentes dans la magne´tosphe`re interne. Dans ces re´gions
proches de la plane`te, le champ magne´tique est principalement dipolaire, bien qu’il soit
le´ge`rement de´forme´ par les courants annulaires circulant dans le feuillet de plasma (Bunce
et Cowley [2003]).
Dans la magne´tosphe`re externe, le champ apparaˆıt plus perturbe´ et les sondes Pioneer,
Voyager 1 et Voyager 2 y ont observe´ des conditions tre`s diffe´rentes (Richardson [1995]).
Ces diffe´rences peuvent s’expliquer par des contraintes externes (pression dynamique du
vent solaire) variables ou encore par la pre´sence de Titan, survole´ par Voyager 1 et pas par
Voyager 2. Ces diffe´rences pourraient aussi eˆtre dues a` l’immersion de la magne´tosphe`re
de Saturne dans la queue de la magne´tosphe`re de Jupiter a` l’e´poque de Voyager (Lepping
et al. [1982], Desch [1983]). De nombreuses structures irre´gulie`res ont e´te´ observe´es dans
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la magne´tosphe`re externe de Saturne, assimile´es a` des re´gions de plasma de´tache´ du bord
externe du feuillet de plasma. Dans ces re´gions de´tache´es, le plasma y est plus dense et plus
froid que dans le milieu ambiant (Goertz [1983]). Des restes de plasma originaire de Titan
ont e´galement e´te´ identifie´s par Eviatar et al. [1982] dans cette re´gion, mettant en avant le
possible mixage du plasma produit dans la magne´tosphe`re interne avec celui produit dans
la magne´tosphe`re externe.
Fig. 3.6 – La magne´tosphe`re de Saturne, d’apre`s Bagenal [1992]. On y voit entre autre le
tore de gaz neutre et de plasma de dione-Te´thys, le feuillet de plasma e´tendu et Titan,
repre´sente´ ici orbitant a` l’inte´rieur de la magne´tosphe`re de Saturne.
3.3.2 Circulation du plasma magne´tosphe´rique
La circulation du plasma dans la magne´tosphe`re saturnienne est sans doute interme´diai-
re entre celle existant dans les magne´tosphe`res terrestre et jovienne (cf section 1.5.3). La
circulation induite par le vent solaire domine dans la majeure partie de la magne´tosphe`re
de la premie`re, tandis que la circulation induite par la rapide rotation plane´taire domine
la magne´tosphe`re de Jupiter.
Dans le cas de Saturne, la rotation plane´taire joue un roˆle important dans la circulation
du plasma ; elle entraˆıne le plasma dans son mouvement de corotation. Comme dans la
magne´tosphe`re de Jupiter, des e´carts a` la corotation (cf section 2.3.3) lie´s au transport
du plasma sont observe´s. Le plasma devient sous-corotatif a` partir d’environ 5.5-8 Rs (Ri-
chardson [1998b]). Juste a` l’exte´rieur de l’orbite de Rhe´a, les vitesses azimutales observe´es
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peuvent atteindre 50% seulement de la vitesse de corotation. De meˆme, ces vitesses sont
re´duites juste au voisinage des satellites Dione et Rhe´a, en raison de l’addition locale de
plasma dans la magne´tosphe`re.
L’influence du vent solaire apparaˆıt, quant a` elle, dans le controˆle des e´missions radio
kilome´triques de Saturne (SKR, Desch et Rucker [1983]), et des e´tudes re´centes pre´disent
que les e´missions aurorales de Saturne ne sont pas associe´es a` la sous-corotation du plasma
comme dans le cas de Jupiter, mais sont sans doute plutoˆt en relation avec le couplage
entre la magne´tosphe`re et le vent solaire (Cowley et Bunce [2003]).
L’e´tude de l’importance relative des processus d’origines interne et externe dans la
circulation et la dynamique du plasma magne´tosphe´rique est l’un des objectifs de la mission
Cassini.
Chapitre 4
Le transport du plasma
4.1 E´vidence observationnelle du transport
D’un point de vue observationnel, il ne fait plus aucun doute qu’un important transport
radial du plasma se produit dans les magne´tosphe`res des plane`tes ge´antes. Un tel transport
permet alors de redistribuer le plasma cre´e´ localement dans toute la magne´tosphe`re.
Les mesures plasma in-situ des sondes Pioneer et Voyager dans la magne´tosphe`re de
Jupiter ont montre´ que le tore de plasma de Io se prolonge en un disque, le magne´todisque,
s’e´tendant jusqu’a` 40 Rj dans la magne´tosphe`re du coˆte´ jour (Belcher et al. [1980]). La
pre´sence d’ions soufre et oxyge`ne, dont la source initiale ne peut eˆtre que le volcanisme
de Io, a e´te´ observe´e dans le magne´todisque et te´moigne de la redistribution du plasma
ionien a` travers la magne´tosphe`re. Le tore de Io apparaˆıt tre`s stratifie´, avec un maximum de
plasma au niveau de l’orbite du satellite (6 Rj) et d’importants gradients de densite´ de part
et d’autre, gradients plus prononce´s vers la plane`te que vers l’exte´rieur. Plus re´cemment,
les mesures de Galileo ont affine´ notre connaissance des diffe´rents e´tats d’ionisation du
soufre et de l’oxyge`ne observe´s a` travers toute la magne´tosphe`re, jusque dans la queue
lointaine (Frank et al. [2002b]). Les observations font e´galement apparaˆıtre que la masse
du tore de plasma de Io reste a` peu pre`s constante sur une e´chelle de temps de plusieurs
anne´es (Thomas [1993]).
L’e´vidence observationnelle du transport de plasma existe aussi pour la magne´tosphe`re
de Saturne, bien qu’elle soit moins forte que pour la magne´tosphe`re de Jupiter. Les mesures
in-situ des sondes Pioneer et Voyager dans la magne´tosphe`re de Saturne ont re´ve´le´ la
pre´sence d’ions lourds et d’une importante stratification dans de nombreuses re´gions de
la magne´tosphe`re. Ces ions sont soit issus de H2O, dont la source initiale ne peut eˆtre
que les surfaces des satellites de glace et le syste`me annulaire de Saturne, soit issus de
N2, dont la source est l’atmosphe`re de Titan. Le transport radial permet la redistribution
et le me´lange du plasma cre´e´ dans les re´gions interne et externe de la magne´tosphe`re de
Saturne.
La sous-corotation du plasma observe´ dans diffe´rentes re´gions des magne´tosphe`res de
Jupiter (McNutt et al. [1979], Pontius et Hill [1982]) et de Saturne (Eviatar et Richardson
[1986], Eviatar et al. [1986]) constitue une preuve indirecte du transport radial du plasma
(section 2.3.2).
L’apport quasi-continu de matie`re dans les magne´tosphe`res de Jupiter et de Saturne
doit eˆtre compense´ par des pertes de matie`re e´quivalentes. Les pertes de plasma dans
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les magne´tosphe`res en rotation rapide peuvent eˆtre de diffe´rentes natures : e´coulement
de plasma le long des lignes de champ jusque dans l’ionosphe`re et l’atmosphe`re de la
plane`te, pertes par des processus atomiques (e´change de charge, recombinaison et cre´ation
d’ENAs...) ou transport perpendiculaire aux lignes de champ, vers l’inte´rieur ou l’exte´rieur
de la magne´tosphe`re. L’e´coulement le long des lignes de champ est peu important du
fait de la concentration de plasma au voisinage de l’e´quateur centrifuge. De meˆme, les
recombinaisons jouent un faible roˆle sur les e´chelles de temps qui nous inte´ressent. Le
me´canisme dominant et qui permet la redistribution du plasma est donc le transport
perpendiculaire aux lignes de champ.
4.2 Me´canismes
4.2.1 Rappel de la proble´matique
Le proble`me de l’identification du ou des me´canismes responsables de l’e´vacuation
du plasma cre´e´ localement dans les magne´tosphe`res de Jupiter et de Saturne reste une
inconnue de la physique de ces syste`mes, surtout dans le cas de celle de Saturne beaucoup
moins documente´e. Les magne´tosphe`res en rotation rapide ont des sources de plasma
pre´sentes a` l’inte´rieur de leur plasmasphe`re. Le plasma ne peut s’accumuler inde´finiment au
voisinage de ses re´servoirs de plasma et des me´canismes de pertes sont donc a` invoquer. La
redistribution du plasma observe´e a` travers le syste`me et la stratification du milieu qui en
re´sulte ne´cessitent la mise en place d’un transport radial du plasma. Dans la plasmasphe`re
de Jupiter et de Saturne, le plasma est en corotation (totale ou partielle) et les lignes de
champ sont ferme´es. En conse´quence, le transport perpendiculaire aux lignes de champ du
plasma doit faire intervenir des me´canismes de diffusion a` travers les lignes de champ ou
des instabilite´s a` grande e´chelle.
4.2.2 Instabilite´ centrifuge et me´canisme d’interchange
Concept
Le me´canisme le plus ge´ne´ralement invoque´ par la communaute´ pour expliquer le
transport du plasma est base´ sur l’instabilite´ centrifuge, une instabilite´ de type Rayleigh-
Taylor dans laquelle la force centrifuge joue le roˆle de force gravitationnelle. L’instabilite´
de Rayleigh-Taylor classique apparaˆıt lorsque un fluide plonge´ dans un champ de gravite´
dirige´ vers le bas a une densite´ qui ne de´croˆıt pas suffisamment vite vers le haut. Dans ce
cas, la configuration est instable et des cellules fluides voisines e´changent leurs positions.
L’analogie avec l’interchange (e´change) de tubes de flux magne´tiques plus ou moins denses
dans les magne´tosphe`res en rotation rapide est donne´e sur la figure 4.1.
L’instabilite´ centrifuge et le me´canisme d’interchange ont fait l’objet de nombreuses
e´tudes the´oriques, dont voici rappele´es certaines approches et leurs re´sultats.
Interchange stricte
L’e´tude de Gold [1959] du de´veloppement spontanne´ du me´canisme d’interchange dans
la magne´tosphe`re terrestre s’est base´e sur le de´placement de tubes de flux contenant exac-
tement le meˆme flux magne´tique. De tels de´placements, d’ ’interchange stricte’, laissent en
tout point le champ magne´tique intact. Les tubes de flux adjacents e´changent simplement











Fig. 4.1 – Illustrations des instabilite´s de Rayleigh-Taylor classique et centrifuge. En 1 et
2, sous l’action de la force de pesanteur, deux cellules de fluide plus (en violet) ou moins
(en bleu) denses e´changent leurs positions dans un re´cipient. En 3 et 4, sous l’action de la
force de gravite´ effective (forces de pesanteur et centrifuge), des tubes de flux magne´tique
plus (en violet) ou moins (en bleu) remplis de plasma e´changent leurs positions dans la
magne´tosphe`re en rotation.
Modes de quasi-interchange
Newcomb [1961] s’est inte´resse´ aux modes influence´s et de´stabilise´s par la force de gra-
vitation dans le cas particulier d’un milieu stratifie´, avec un champ magne´tique rectiligne
et perpendiculaire a` la force de pesanteur. En conside´rant des perturbations de petite lon-
gueur d’onde par rapport a` l’e´chelle de la stratification, il a montre´ que les modes lent et
d’Alfve´n de la MHD ide´ale sont les plus affecte´s par les effets de la gravitation lorsque le
vecteur d’onde a une composante paralle`le au champ magne´tique tre`s petite. Il de´finit ces
modes, corrige´s par les effets de la gravitation, comme les ’modes de quasi-interchange’ et
les distingue selon leur comportement lorsque la composante paralle`le du vecteur d’onde
devient nulle. Dans cette limite, deux types de mode sont de´finis : le mode de type 1
consiste en un mouvement strictement perpendiculaire au champ magne´tique (interchange
pure), et le mode de type 2 en un mouvement strictement paralle`le (translation pure).
Dans cette limite e´galement, le mode de quasi-interchange de type 1 a une fre´quence non-
nulle, e´gale a` la fre´quence de Brunt-Va¨isa¨la¨ (ou Rayleigh-Taylor) magne´tique, tandis que
le mode de quasi-interchange de type 2 a une fre´quence nulle. Cette classification sera
reprise dans nos travaux et nous servira de re´fe´rence.
E´quilibrage de la pression totale
Le concept d’ ’interchange stricte’ introduit par Gold [1959] a e´te´ remis en cause par
Cheng [1985]. Les de´placements des tubes de flux a` travers le me´canisme d’interchange sont
suffisamment lents pour que les tubes de flux s’ajustent a` la pression totale (magne´tique
plus thermique) de leur environnement ambiant. La pression magne´tique et l’intensite´ du
champ magne´tique varient alors ne´cessairement lors du de´placement. En tenant compte de
cette proprie´te´, Cheng [1985] a de´rive´ le crite`re local de l’instabilite´ d’interchange dans un
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champ magne´tique rectiligne, en supposant les de´placements perpendiculaires au champ
magne´tique et constants le long des lignes de champ. Le crite`re qu’il a obtenu est identique
au crite`re obtenu par Newcomb [1961] dans le cas du mode de type 1.
Interchange ge´ne´ralise´e
Southwood et Kivelson [1987, 1989] ont introduit le concept de l”interchange ge´ne´ralise´e’
pour tenir compte de l’e´quilibrage de la presion totale lors du de´placement. Ils conside`rent
des de´placements de tubes de flux qui ne pre´servent plus que la direction du champ
magne´tique et permettent a` son intensite´ de varier. Ils font de plus l’hypothe`se que les
de´placements sont perpendiculaires au champ magne´tique et en de´duisent un crite`re de
l’instabilite´ qui co¨ıncide avec celui de Cheng [1985] lorsque le champ est rectiligne.
Approche rigoureuse
Le crite`re de l’instabilite´ d’interchange et ses proprie´te´s physiques ont fait l’objet de
nombreux de´bats et remises en cause. Les e´tudes mentionne´s ci-dessus (et bien d’autres)
sont toutes restreintes a` des configurations spe´ciales ou base´es sur des hypothe`se injus-
tifie´es (’interchange stricte’, ’interchange ge´ne´ralise´e’). Partant de cette difficulte´ a` obtenir
une description satisfaisante du me´canisme d’interchange, Ferrie`re et al. [1999] ont repris
l’e´tude rigoureuse des modes de quasi-interchange dans un plasma isotrope. Ils ont mis
en place un formalisme d’e´tude locale des ondes et instabilite´s base´ sur la the´rie de la
magne´tohydrodynamique ide´ale et en ont de´rive´ la relation de dispersion dans un plasma
en rotation, soumis a` la force de gravitation et plonge´ dans un champ magne´tique courbe.
Les re´sultats principaux de cette e´tude sont re´sume´s ci-dessous :
– Dans le cas mono-dimensionnel, lorsque la force de gravite´ (tenant compte de l’acce´-
le´ration centrifuge) et la courbure du champ magne´tique sont perpendiculaires au
champ magne´tique, on obtient une relation de dispersion qui ge´ne´ralise celle de
Newcomb [1961].
– Dans le cas mono-dimensionnel et en l’absence de rotation, on retrouve la classifica-
tion type 1 / type 2 de Newcomb [1961].
– Lorsqu’on ajoute la rotation, l’e´tude se complique un peu, avec notamment une
subdivision de chaque mode en deux modes affecte´s de manie`re diffe´rente par la
force de Coriolis.
La notion de modes de quasi-interchange introduite par Newcomb [1961] dans le cadre
particulier d’un champ magne´tique rectiligne peut eˆtre e´tendue au cas ge´ne´ral tri-dimen-
sionnel (Ferrie`re, Zimmer et Blanc [2001]).
Le mode de quasi-interchange de type 1 est le mode suppose´ eˆtre a` l’origine du trans-
port radial du plasma dans les magne´tosphe`res en rotation rapide. Dans un contexte as-
trophysique, l’instabilite´ d’interchange a e´te´ e´voque´e dans les disques d’accre´tion comme
me´canisme possible pour l’acce´le´ration de particules et la formation de jets dans les e´toiles
jeunes ou les noyaux actifs de galaxies (Lubow et Spruit [1995], Kersale´ et al. [2000]). Le
mode de quasi-interchange de type 2, quant a` lui, donne naissance dans le milieu inter-
stellaire a` l’instabilite´ de Parker (Ferrie`re et al. [1999]), dont on pense qu’elle conduit a`
la formation de nuages mole´culaires et qu’elle joue un roˆle dans l’e´chappement des rayons
cosmiques et dans l’amplification du champ magne´tique interstellaire.
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4.3 Signatures observationnelles du me´canisme d’interchange
Lors du passage de Galileo dans le tore de plasma de Io en de´cembre 1995, des aug-
mentations de l’intensite´ du champ magne´tique, de courte dure´e et intermittentes, ont e´te´
observe´es par les magne´tome`tres pre´sents a` bord de la sonde (Kivelson et al. [1996, 1997]).
Les signatures de ces e´ve`nements sont remarquables de par leurs frontie`res, tre`s marque´es.
Les changements observe´s de l’intensite´ du champ sont en moyenne de 15 nT, soit 1-2 %
du champ ambiant, et leur dure´e de 26 secondes. Ces signatures (une quinzaine au total)
ont e´te´ observe´es a` des distances de Jupiter comprises entre 7.7 et 6.03 Rj . Ces e´ve`nements
ont e´te´ interpre´te´s comme associe´s a` l’interchange de tubes de flux dans le tore de Io. Les
tubes de flux observe´s sont vides de plasma et se dirigent vers l’inte´rieur du syste`me. Les
instruments plasma de Galileo mettent en e´vidence de faibles de´placements radiaux de
tubes de flux dans ces re´gions, ainsi que la pre´sence de jets d’e´lectrons le long des lignes
de champ magne´tique (Frank et Patterson [1999, 2002a]).
La signature la mieux de´finie a e´te´ observe´e le 7 de´cembre 1995 a` 6.03 Rj de Jupi-
ter, proche de la position a` laquelle Io orbite. Cet e´ve`nement particulier se caracte´rise
e´galement par une augmentation des e´missions e´lectrostatiques du mode whistler (Bol-
ton et al. [1997]), et par un changement du flux et des angles d’attaque des particules
e´nerge´tiques (Thorne et al. [1997], Xiao [2003]). Cet e´ve`nement est pre´sente´ sur la figure
4.1, page suivante.
De possibles signatures de l’interchange de tubes de flux ont e´galement e´te´ observe´es
au voisinage de Europe (Volwerk et al. [1997]). Des de´pressions du champ magne´tiques
ont e´te´ ainsi associe´es au transport vers l’exte´rieur du syste`me de tubes de flux charge´s en
plasma ionien.
Dans la plasmasphe`re terrestre, Southwood et al. [2001a] ont e´galement interpre´te´ lors
du survol de la Terre par Cassini en aouˆt 1999 de bre`ves (1-1.5 s) de´pressions (1 nT) du
champ magne´tique comme e´tant une possible signature du de´tachement de la plasmasphe`re
de tubes de flux remplis de plasma, suite au de´veloppement de l’instabilite´ d’interchange.
La figure 4.2 pre´sente les observations en question. La mission Cluster II a e´galement
permis la de´tection d’irre´gularite´s de densite´ de tre`s faible dimension dans les re´gions
externes de la plasmasphe`re terrestre, associe´es au me´canisme de formation de la frontie`re
de la plasmasphe`re mettant en oeuvre l’instabilite´ d’interchange (Lemaire [1999], De´cre´au
[2002]).
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Fig. 4.2 – Signature du me´canisme d’interchange de tubes de flux magne´tique vides de
plasma dans le tore de Io. En haut : donne´es EPD Galileo (Krupp [2003]). En bas : donne´es
champ magne´tique Galileo en bas. (Kivelson [1997]).
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Fig. 4.3 – De´pressions du champ magne´tique associe´es a` la signature de l’interchange de
tubes de flux dans la plasmasphe`re terrestre lors du survol de la Terre par Cassini. D’apre`s
Southwood et al. [2001a].
4.4 Conclusions
Il est couramment accepte´ que le de´veloppement de l’instabilite´ centrifuge et l’inter-
change de tubes de flux est un (des ?) me´canisme responsable du transport radial de
plasma dans les magne´tosphe`res des plane`tes ge´antes. La pre´sence de forts gradients des
parame`tres plasma de part et d’autre des re´gions ou` le plasma est produit localement, ainsi
que l’importance de la force centrifuge, pre´conisent de fac¸on naturelle le de´veloppement
de cette instabilite´. Les preuves observationnelles re´centes de la mise en oeuvre du trans-
port radial du plasma a` l’aide du me´canisme de l’interchange dans l’environnement jovien
renforce cette the´orie. L’e´tude the´orique de l’instabilite´ apparaˆıt de`s lors ne´cessaire, afin
d’interpre´ter ses proprie´te´s observationnelles et de mieux comprendre les conditions de
son de´veloppement. La seconde partie de cette the`se se consacre a` l’e´tude de l’instabilite´
centrifuge, dans un cadre re´aliste et repre´sentatif des caracte´ristiques des magne´tosphe`res
ge´antes.
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Deuxie`me partie





Afin d’e´tudier le me´canisme d’interchange e´voque´ pre´ce´demment pour expliquer le
transport du plasma dans les magne´tosphe`res des plane`tes en rotation rapide, il convient
de fixer le cadre formel dans lequel nous e´voluerons. Ce me´canisme se manifestant par
le de´veloppement de l’instabilite´ centrifuge, son e´tude s’inscrit a` part entie`re dans une
e´tude comple`te des ondes et instabilite´s basse-fre´quence se propageant dans les plasmas
magne´tosphe´riques. Nous nous proposons de re´aliser une telle e´tude dans cette partie de
la the`se.
1.1 Phe´nome`nes ondulatoires
De manie`re ge´ne´rale, les phe´nome`nes ondulatoires sont multiples et complexes dans
les environnement spatiaux, a` l’image de la diversite´ des phe´nome`nes et des interactions
entre les composantes de ces syste`mes s’y produisant, et en tant que reflet des dynamiques
globale et locale de ces environnements.
La compre´hension de ces phe´nome`nes est une e´tape essencielle pour la communaute´
des physiciens des plasmas spatiaux. Pour ce faire, ils disposent d’un large e´ventail de
the´ories, de´crivant des e´chelles temporelles et spatiales tre`s diffe´rentes. L’interpre´tation de
leurs observations repose sur l’utilisation d’un cadre the´orique fixe´ et les re´sultats qui en
de´coulent peuvent varier d’une the´orie a` l’autre.
1.2 Approches macroscopique et microscopique
On distingue deux grandes familles de the´orie, la the´orie fluide et la the´orie cine´tique,
suivant qu’elle s’inte´resse au comportement collectif ou particulaire des particules compo-
sant le plasma :
– L’approche fluide fait intervenir la description macroscopique du plasma, a` l’aide
d’un certain nombre de grandeurs globales telles par exemple la densite´, la vitesse
moyenne, la pression thermique ou les flux de chaleur. Dans le cas des plasmas
ou` le couplage et les termes d’interaction entre les particules sont tre`s importants,
ces particules constituent un fluide unique, et il n’est pas ne´cessaire d’e´tudier leur
dynamique se´pare´ment. La the´orie de la magne´tohydrodynamique (MHD) ide´ale est
ainsi adapte´e a` la description des phe´nome`nes de grandes e´chelles temporelles et
de grandes e´chelles spatiales observe´es dans de tels plasmas, tre`s collisionnels. La
the´orie Hall-MHD prolonge la MHD ide´ale et permet de s’inte´resser a` des e´chelles
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spatiales plus petites. Dans le cas ou` les couplages entre les particules sont moins
importants, une the´orie multi-fluide est ne´cessaire.
– L’approche cine´tique permet une description plus fine du plasma, a` l’e´chelle mi-
croscopique, en introduisant les fonctions de distribution des vitesses particulaires.
Cette approche se re´ve`le tre`s de´licate a` mettre en oeuvre, du fait de la complexite´ du
mouvement des particules charge´es dans un champ magne´tique non-uniforme. Elle
est ne´anmoins beaucoup plus comple`te, permettant de s’inte´resser aux phe´nome`nes
de petites e´chelles temporelles et spatiales dans les plasmas et de tenir compte des
phe´nome`nes d’interactions ondes-particules.
Le proble`me clef inhe´rent a` l’une ou l’autre de ces approches (fluide ou cine´tique) est la
fermeture, par des approximations physiques, du syste`me des e´quations utilise´ pour de´crire
l’e´tat du plasma. Le nombre d’e´quations ne´cessaires a` une telle description est tre`s e´leve´
(en principe infini), et il convient alors de le ramener a` un nombre fini en le tronquant.
En ge´ne´ral, la fermeture du syste`me se fait soit a` l’aide d’hypothe`ses sur la forme des
fonctions de distribution des particules en the´orie cine´tique, soit a` l’aide d’e´quations d’e´tat
des pressions thermiques des espe`ces composant le plasma en the´orie fluide.
Enfin signalons que la plupart des the´ories utilise´es pour contraindre les observations
sont line´aires et conside`rent ge´ne´ralement le plasma comme un milieu infini et homoge`ne.
Leur application en relation avec les observations ne peut eˆtre mene´e qu’avec de multiples
pre´cautions et en toute modestie. Malgre´ cela`, leur application pour de´crire de nombreux
phe´nome`nes a connu des succe`s inde´niables, du moins au niveau qualitatif.
1.3 Plasmas magne´tosphe´riques
Le plasma magne´tosphe´rique qui nous inte´resse plus particulie`rement est tre`s peu col-
lisionnel. En l’absence de collisions, les processus de thermalisation ne sont pas assez
efficaces pour rendre le plasma isotrope. En conse´quence, la pression thermique du plasma
est fortement anisotrope.
Dans le re´gime basse-fre´quence que l’on conside`re ici, le plasma peut eˆtre conside´re´
comme e´tant gyrotrope. Il apparaˆıt dans ce cas isotrope dans le plan perpendiculaire
au champ magne´tique, et ce, en raison du mouvement de gyration des particules autour
des lignes de champ. Par contre, son comportement est diffe´rent le long des lignes de
champ. Cet effet ne´cessite l’introduction d’une anisotropie dans la description de la pression
thermique du plasma, a` l’aide d’un terme caracte´risant la pression perpendiculaire P⊥ et
d’un autre caracte´risant la pression paralle`le P‖ a` la ligne de champ magne´tique.
L’e´tude des plasmas gyrotropes repose souvent sur une approche cine´tique pure. Il
existe cependant une the´orie purement fluide permettant d’appre´hender l’e´tude de tels
plasmas, la the´orie double-adiabatique, sur laquelle nous reviendrons.
Par ailleurs, le plasma magne´tosphe´rique des plane`tes ge´antes contient de nombreuses
espe`ces de masse et de charge tre`s diffe´rentes (cf partie I). Les processus de cre´ation de ces
espe`ces sont tre`s varie´s, pouvant conduire a` des formes de fonctions de distribution tre`s
complexes.
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1.4 Plan de l’e´tude
Nous nous proposons dans cette partie d’e´tudier l’instabilite´ centrifuge line´aire a` l’ori-
gine du me´canisme d’interchange de tubes de flux magne´tique dans des plasmas gyrotropes.
Seuls Fazakerley et Southwood [1993] ont entrepris une telle e´tude, base´e sur le concept
de l”interchange ge´ne´ralise´e’ mis en de´faut par Ferrie`re et al. [1999] et sur la the´orie
double-adiabatique.
Les e´quations de base fluide et cine´tique de´crivant les phe´nome`nes basse-fre´quence dans
les plasmas gyrotropes inhomoge`nes et en rotation rapide, tels ceux rencontre´s dans les
environnements plane´taires de Jupiter et de Saturne, sont introduites dans le chapitre 2. Le
proble`me de la fermeture du syste`me des e´quations est e´galement e´voque´ dans ce chapitre,
notamment par introduction de la the´orie fluide double-adiabatique et des e´quations CGL
(Chew, Golberger et Low [1956]).
Dans le chapitre 3, le syste`me d’e´quations basse-fre´quence fluide et cine´tique est per-
turbe´ line´airement autour de l’e´quilibre. Les perturbations des diffe´rents parame`tres sont
alors exprime´es en fonction d’un seul et meˆme parame`tre, le vecteur de´placement, afin de
rendre possible l’obtention de la relation de dispersion des ondes.
Dans le chapitre 4, une premie`re approche base´e sur la the´orie double-adiabatique et
purement fluide est mene´e, dans laquelle on de´rive la relation de dispersion et les proprie´te´s
des modes basse-fre´quence dans un plasma gyrotrope d’abord homoge`ne, puis stratifie´ et
en rotation. La pre´sentation des modes double-adiabatiques et de leurs instabilite´s dans un
plasma homoge`ne permet de soulever quelques ambigu¨ıte´s quant a` la validite´ de l’approche
purement fluide. Le lien entre les modes double-adiabatiques et les modes les plus affecte´s
par la stratification (les modes de quasi-interchange), ainsi que le crite`re de stabilite´ de
ces derniers y sont rapidement de´crits.
Dans le chapitre 5, la the´orie double-adiabatique reposant sur des hypothe`ses fortes,
les e´quations d’e´tat des perturbations des pressions thermiques du plasma issues de cette
the´orie sont compare´es aux e´quations d’e´tat exactes obtenues a` l’aide de la the´orie cine´tique.
La the´orie double-adiabatique est ainsi mise en de´faut lors de cette comparaison. Il ap-
paraˆıt alors ne´cessaire d’utiliser les expressions exactes des perturbations des pressions
thermiques issues de la the´orie cine´tique pour fermer le syste`me des e´quations perturbe´es
du chapitre 3. Par la suite, l’e´tude repose donc sur un formalisme mixte MHD-cine´tique.
Les expressions exactes des perturbations des pressions thermiques sont calcule´es pour
de simples plasmas proton-e´lectron et pour des plasmas multi-espe`ces dont les fonctions
de distribution a` l’e´quilibre sont bi-Maxwelliennes, puis ge´ne´ralise´es aux cas de fonctions
non-bi-Maxwelliennes, plus re´alistes.
Le chapitre 6 constitue la validation du formalisme d’e´tude mixte MHD-cine´tique dans
le cadre d’un plasma homoge`ne bi-Maxwellien. Les relations de dispersion des ondes basse-
fre´quence dans un plasma gyrotope proton-e´lectron et multi-espe`ces y sont calcule´es.
L’analyse et l’identification des modes solutions de ces e´quations sont mene´es, par des
traitements analytique et nume´rique. Le traitement analytique met en e´vidence les insta-
bilite´s firehose et miroir dans un plasma gyrotrope homoge`ne, tandis que le traitement
nume´rique permet de comparer l’e´volution des modes issus de ce formalisme mixte aux
modes double-adiabatiques, et ce en fonction du vecteur d’onde.
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Le chapitre 7 introduit les effets de la stratification et de la rotation du milieu dans le
formalisme mixte MHD-cine´tique valide´ au chapitre pre´ce´dent. Ce chapitre a pour objectif
l’obtention et l’e´tude des modes de quasi-interchange dans un simple plasma gyrotrope
proton-e´lectron, dans le cas bi-Maxwellien, a` l’aide du formalisme mixte MHD-cine´tique.
La relation de dispersion de ces modes est obtenue de deux manie`res diffe´rentes, puis
analyse´e dans le cas ou` la force de Coriolis est ne´glige´e. Le crite`re d’instabilite´ des modes
de quasi-interchange ainsi que la connection entre ces modes et les modes identifie´s dans
un plasma homoge`ne au chapitre 6 sont mis en e´vidence.
Le chapitre 8 e´tend les re´sultats the´oriques du chapitre 6 aux plasmas gyrotropes
multi-espe`ces, en se focalisant sur l’obtention du crite`re d’instabilite´ des modes de quasi-
interchange. Une fois obtenu, ce crite`re d’instabilite´ est teste´ a` l’aide d’un profil re´aliste
de distribution du champ magne´tique et du plasma dans le tore de Io, dans une tentative
de compre´hension de l’influence de la structure du tore sur le transport radial du plasma.
La difficulte´ d’un tel exercice et de la mode´lisation des conditions rencontre´es dans cet
environnement y est illustre´e.
Le chapitre 9, dans la perspective de futurs travaux, montre enfin comment l’hypothe`se
de fonctions de distribution bi-Maxwelliennes a` l’e´quilibre peut eˆtre leve´e, ge´ne´ralisant
l’e´tude pre´ce´dente des ondes basse-fre´quence, d’abord dans un plasma homoge`ne, puis
dans un plasma stratifie´.




Approche pre´sentation des modes modes
fluide double-adiabatiques de quasi-interchange
instabilite´s crite`re de stabilite´
Approche pre´sentation des modes
mixte modes pseudo-MHD de quasi-interchange
plasma
validation du formalisme proton-e´lectron
mixte MHD-cine´tique crite`re exact
comparaison lien avec




application au tore de Io
Ge´ne´ralisation cas non cas non
approche mixte bi-Maxwellien bi-Maxwellien
Tab. 1.1 – Sche´ma de l’e´tude re´alise´e dans cette partie, a` travers l’identification de quelques
mots cle´s.
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Chapitre 2
E´quations ge´ne´rales
Dans ce chapitre, les e´quations de base permettant de de´crire les phe´nome`nes basse-
fre´quence se produisant dans les plasmas gyrotropes inhomoge`nes et en rotation sont
pre´sente´es. Les approches fluide et cine´tique y sont brie`vement de´crites, en mettant l’accent
sur leur domaine de validite´.
2.1 E´quations de l’e´lectromagne´tisme
Les champs macroscopiques moyens e´lectrique E et magne´tique B sont solutions des
e´quations de Maxwell :
∇·B = 0 (2.1)






∇×E = − ∂B
∂t
(2.4)
avec ρc la densite´ de charge e´lectrique et j la densite´ de courant e´lectrique. Si le milieu
e´tudie´ est compose´ d’espe`ces (repe´re´es par l’indice s) de charge qs, de densite´ volumique








qs ns vs (2.6)
Les environnements spatiaux conside´re´s sont des milieux dont les proprie´te´s e´lectrique
(² = ²0) et magne´tique (µ = µ0) sont celles du vide. De plus, les plasmas de ces environ-
nements sont e´lectriquement neutres (ρc = 0, quasi-neutralite´).
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Aux basse-fre´quence qui nous inte´ressent, le courant de de´placement, terme en ² ∂E
∂t






et le courant apparaˆıt ainsi associe´ a` la de´formation spatiale du champ magne´tique.




est le meˆme a` travers toutes les sections dS d’un tube de flux magne´tique, un tube de flux
e´tant de´fini comme l’ensemble des lignes de champ passant par un contour ferme´.
2.2 The´orie Magne´tohydrodynamique
La the´orie MHD est consacre´e a` la description du mouvement d’un fluide dans un
champ magne´tique. Elle est re´gie par le couplage entre les e´quations de l’e´lectromagne´tisme
et les e´quations de l’hydrodynamique de´veloppe´es ci-dessous. Elle est valide pour des
phe´nome`nes aux e´chelles temporelles (tre`s supe´rieures a` l’inverse des fre´quences plasma1
ωp = (me ²0)
− 1




2 et des fre´quences cyclotroniques ωc = (|qe|B) /me) et spatiales
(tre`s supe´rieures a` la longueur de Debye2 λdebye = (²0 T )
− 1




2 et aux rayons de
gyration ρL = v⊥/ωc des particules du plasma) relativement grandes.
2.2.1 E´quation de continuite´
En l’absence de sources et de pertes pour le plasma, l’e´quation de continuite´ s’e´crit :
∂ρ
∂t
= −∇· (ρV) , (2.8)
avec ρ la densite´ totale et V la vitesse macroscopique du plasma.
Cette e´quation peut se mettre sous une forme plus utile pour la suite de l’e´tude, en
introduisant la de´rive´e convective D/Dt = ∂/∂t+V·∇ :
Dρ
Dt
= −ρ (∇ ·V) · (2.9)
2.2.2 E´quation du mouvement
E´quation ge´ne´rale




= −∇·P + 1
µ0
(∇×B)×B
+ ρ g − 2 ρ Ω×V , (2.10)
1donne´e ici pour les e´lectrons me, ne, e la masse, la densite´ et la charge de l’e´lectron
2T la tempe´rature du plasma
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avec P le tenseur de pression thermique, g la gravite´ effective et Ω le vecteur rotation de
la plane`te.
Le premier terme du membre de droite de l’e´quation ci-dessus repre´sente la force de
pression thermique du plasma, le second la force magne´tique, le troisie`me la force de
gravitation effective, qui inclut les contributions du champ de pesanteur de la plane`te et
de la force centrifuge, et le dernier la force de Coriolis.
A ce stade, il apparaˆıt ne´cessaire de pre´ciser certaines de ces forces, afin de mettre sous
une forme physiquement plus parlante l’e´quation du mouvement (2.10).
La force magne´tique
Cette force, appele´e force de Laplace, se de´compose en deux termes :
1
µ0
(∇×B)×B = −∇PM + 1
µ0
B·∇B






TM = 2PM (2.13)
c = êB ·∇êB (2.14)
repre´sentant respectivement la pression, la tension et la courbure magne´tique, avec êB le
vecteur unitaire selon la direction du champ magne´tique. La force de Laplace est purement
perpendiculaire au champ magne´tique.
La force de pression thermique
Le tenseur des pressions thermiques s’e´crit dans un plasma gyrotrope sous la forme :
P = P⊥ I+ (P‖ − P⊥) êB êB , (2.15)
avec P⊥ et P‖ la pression perpendiculaire et paralle`le au champ magne´tique, et I le tenseur
unite´.
La force de pression thermique prend alors la forme complique´e :
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avec
∆P = P⊥ − P‖ ·
Elle se de´compose alors en une force perpendiculaire au champ magne´tique :
−∇⊥P⊥ +∆P c (2.17)
(Ferrie`re et Blanc [1996] conside`re le comportement microscopique des particules dans un
champ courbe pour expliquer le second terme de (2.17).
Le mouvement des particules le long de la ligne de champ cre´e une force centrifuge dirige´e
dans le sens oppose´ a` la courbure et proportionnelle a` l’e´nergie cine´tique paralle`le moyenne,
d’ou` le terme −P‖ c.
Du fait de la courbure des lignes de champ, il y a plus de particules en un point donne´ dont
le centre-guide se trouve sur une ligne de champ exte´rieure que sur une ligne inte´rieure. La
force centrifuge nette due au mouvement de gyration des particules autour des lignes de
champ est proportionnelle a` l’e´nergie cine´tique perpendiculaire moyenne et dirige´e dans le





Fig. 2.1 – Section de ligne de champ et de tube de flux magne´tique subissant l’effet
de l’anisotropie des pressions perpendiculaire et paralle`le au champ magne´tique, dans la
direction perpendiculaire.
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(Le second terme de cette force est illustre´ sur la figure 2.2. La pression paralle`le est
repre´sente´e sur la figure s’exerc¸ant sur deux sections de tube de flux de surfaces ine´gales.
Cette pression re´sulte en une premie`re force dirige´e selon la direction moyenne du champ
magne´tique (ligne centrale) dirige´e vers le haut de la figure, dans le sens de la convergence
des lignes de champ. La pression perpendiculaire s’exerce sur les parois late´rales du tube de
flux et re´sulte en une seconde force dirige´e dans la direction oppose´e a` la direction moyenne
du champ magne´tique. La constance du flux magne´tique dans le tube∇‖(BdS) = 0 permet
d’e´tablir le lien entre les surfaces sur lesquelles les forces de pression sont calcule´es et de











Fig. 2.2 – Section de tube de flux magne´tique subissant l’effet de l’anisotropie des pressions
perpendiculaire et paralle`le au champ magne´tique, dans la direction paralle`le.
Re´sultat
Les expressions (2.11) et (2.16) une fois re´-injecte´s dans l’e´quation du mouvement




= −∇⊥PT − ∇‖P‖ + Te c − ∆P
∇‖B
B
+ ρ g − 2 ρ Ω×V , (2.19)
avec
PT = PM + P⊥
Te = 2PM +∆P
repre´sentant respectivement la pression totale et la tension magne´tique effective (i.e., mo-
difie´e par l’anisotropie de pression thermique).
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E´quilibre
A` l’e´quilibre (V = 0), que l’on conside`re stationnaire (∂/∂t = 0), l’e´quation du mou-
vement se re´duit dans les directions perpendiculaire et paralle`le au champ magne´tique
a` :





+ ρ0 g‖ = 0 (2.21)
Dans toute la suite du manuscript, sauf contre-indication, l’indice 0 repe`rera les gran-
deurs a` l’e´quilibre, non-perturbe´es (cf chapitre 3).
2.2.3 E´quation d’induction
En MHD, le courant j est relie´ aux champs e´lectrique et magne´tique par la loi d’Ohm :
j = σ¯ · (E+V ×B) (2.22)
ou` σ¯ est le tenseur de conductivite´ e´lectrique du plasma.
En e´liminant cette e´quation pour e´liminer E de (2.4) et en utilisant (2.7) pour exprimer
j en fonction de B, on obtient l’e´quation ge´ne´rale d’e´volution pour B :
∂B
∂t







Cette e´quation d’e´volution pour B, l’e´quation de l’induction, transcrit le couplage entre le
champ de vitesse V et le champ magne´tique B. Le premier terme du membre de droite est
un terme de convection, le second un terme de diffusion. Dans le cas d’un milieu peu ou
non-collisionnel, σ est tre`s grand et le terme de diffusion est ne´gligeable devant le terme
de convection.
L’e´quation d’e´volution pour B se re´duit ainsi a` :
∂B
∂t
= ∇× (V ×B) (2.24)
Cette e´quation exprime qu’un changement temporel du champ magne´tique ne peut eˆtre
duˆ qu’a` un mouvement du fluide. Le champ magne´tique est comme gele´ dans le fluide.
Cette e´quation, e´galement de´nomme´e e´quation du champ gele´, caracte´rise la MHD ide´ale.
Elle constitue l’e´quation de l’induction que nous allons utiliser par la suite.
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L’approximation du champ gele´
Plusieurs conse´quences fondamentales de´coulent de l’e´quation du champ gele´ :
– Deux e´le´ments de matie`re (fluide) relie´s a` un instant initial par une meˆme ligne
de champ se retrouveront a` un instant ulte´rieur sur une meˆme ligne de champ.
Autrement dit, les lignes de champ sont attache´es aux e´le´ments de matie`re.
– Une de´finition possible de la vitesse d’une ligne de champ est donne´e par VM =
E×B /B2. En effet, la loi d’Ohm (2.22), applique´e a` un milieu dont la conductivite´
e´lectrique σ¯ est tre`s grande, impose que
E+V ×B = 0 , (2.25)
pour que le courant j reste fini. A partir de cette relation, la vitesse macroscopique
du plasma perpendiculaire au champ magne´tique est donne´e par V⊥ = E×B /B2
et la premie`re conse´quence de l’e´quation du champ gele´ permet de de´finir VM comme
introduit ci-dessus.
– La masse d’un tube de flux est conserve´e lors du mouvement. Le mouvement du
plasma est donc comparable au mouvement d’un tube aux parois e´tanches.
Loi d’Ohm ge´ne´ralise´e
Il convient de revenir sur la validite´ de la loi d’Ohm donne´e en MHD par l’e´quation
(2.25) et sur l’e´quation de l’induction (2.24).
Pour des plasmas non-collisionnels, dans le re´gime de fre´quence caracte´ristique de la





∇ ·Pe = 0 · (2.26)
Dans cette expression, il ne subsiste plus que le champ e´lectrique, le champ e´lectrique
d’induction, l’effet Hall et un terme de diffusion lie´ au tenseur de pression thermique des
e´lectrons. En comparant ces diffe´rents termes, on obtient :
– Le rapport du terme de diffusion et du terme Hall est proportionnel au rapport de
la pression thermique e´lectronique sur la pression magne´tique βe.
– Le rapport du terme d’induction et du terme Hall est proportionnel dans un plasma
proton-e´lectron a` ViVi −Ve , et ce rapport est e´leve´.
– Le rapport entre le terme d’induction et le terme de diffusion est e´leve´ car on suppose
la stratification faible.
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L’expression (2.25) nous permet e´galement d’obtenir qu’a` l’e´quilibre :
E‖0 = 0 , (2.27)
le champ paralle`le e´lectrique e´tant a` l’e´quilibre e´quivalent a` des termes tre`s petits.
En re´sume´, dans la limite basse fre´quence conside´re´e dans notre e´tude et en pre´sence
d’une faible stratification, la loi d’Ohm (2.25) et l’approximation du champ gele´ qui en
de´coule dans la limite non-collisionnelle sont justifie´es, de meˆme que l’e´quation de l’induc-
tion (2.24).
2.2.4 Fermeture des e´quations
Le syste`me des e´quations hydrodynamiques fait intervenir pour chaque e´quation des
termes inconnus. Ainsi l’e´quation de continuite´ qui re´git l’e´volution de la densite´ de´pend
de la vitesse, et de meˆme l’e´quation du mouvement qui re´git l’e´volution de la vitesse
de´pend de la pression. Il y a toujours plus d’inconnues que d’e´quations, et le syste`me
est inde´termine´. Il est ne´cessaire de faire une hypothe`se sur un des moments hydrodyna-
miques apparaissant dans une de ces e´quations, afin de fermer le syste`me des e´quations
magne´tohydrodynamiques. Cette hypothe`se se fait souvent au niveau de la pression ther-
mique, sous la forme d’e´quations d’e´tat de´crivant son e´volution.
Dans un plasma gyrotrope, les e´quations d’e´tat fre´quemment utilise´es sont les e´quations
















et qui reposent sur l’hypothe`se forte que les flux de chaleur paralle`les sont nuls. Les
e´quations CGL s’appliquent pour chaque espe`ce mais e´galement pour le plasma dans son
inte´gralite´. Elles ont le me´rite d’eˆtre simples a` utiliser, mais ne sont ge´ne´ralement pas
correctes pour de´crire des ondes. Le syste`me des e´quations de continuite´, du mouvement
et d’induction, comple´te´ par les e´quations d’e´tat CGL pour fermer le syste`me constitue le
syste`me d’e´quations de la the´orie double-adiabatique.
2.3 The´orie cine´tique
2.3.1 Approximation du centre guide
Le mouvement d’une particule charge´e pie´ge´e dans des champs de forces variant peu a`
l’e´chelle du rayon de gyration (de Larmor) ρL de la particule peut eˆtre de´compose´ en un
mouvement local de gyration rapide autour d’un ’centre-guide’ situe´ sur la ligne de champ
magne´tique et un mouvement de ce centre-guide, lui-meˆme de´compose´ en un mouvement








Fig. 2.3 – Mouvement d’une particule charge´e pie´ge´e le long d’une ligne de champ dans
la magne´tosphe`re de Saturne. Le mouvement de gyration d’une particule autour d’une
ligne de champ et de son centre-guide le long de la ligne de champ (mouvement de rebond
jusqu’au point miroir) sont repre´sente´s par une he´lice. Un mouvement de de´rive perpen-
diculaire au champ magne´tique, par exemple duˆ au gradient du champ, est repre´sente´ ici
par un mouvement azimutal, de sens oppose´ suivant la charge de la particule conside´re´e.
le long de la ligne de champ et en un mouvement de de´rive perpendiculaire au champ
magne´tique (figure 2.3).
La vitesse du centre-guide est donc donne´e dans cette de´composition par :
r˙g = vd + v‖ êB , (2.30)
avec rg sa position, vd sa vitesse de de´rive perpendiculaire au champ magne´tique et v‖ sa
vitesse le long de la ligne de champ.
A noter que la de´composition du mouvement d’une particule en le mouvement de son
centre-guide s’obtient a` l’aide d’un de´veloppement asymptotique en ρL /L → 0, L e´tant
une longueur caracte´ristique de variation des champs de forces. On conside`re ainsi que le
mouvement de la particule ne s’e´carte localement gue`re du mouvement qu’elle aurait dans
des champs de forces stationnaires et homoge`nes.
Lorsque le champ magne´tique varie lentement dans l’espace et dans le temps, le moment
magne´tique µ ≡ 1
2
mv2⊥ / B reste constant en premie`re approximation. La conservation
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Nous utiliserons cette proprie´te´ pour en de´duire la variation de la vitesse perpendiculaire
d’une particule lorsque le champ magne´tique varie sous l’effet d’une perturbation.












+ g‖ − (2Ω×V⊥)‖ +V⊥ · ˙̂eB · (2.32)
Le deuxie`me terme du membre de droite correspond a` la force miroir, proportionnelle
au premier invariant adiabatique. Cette force constitue une force de freinage due a` une
convergence des lignes de champ magne´tique.
2.3.2 E´quation de Vlasov
Il est possible de de´crire le plasma a` l’aide des fonctions de distribution des particules
pour chaque espe`ce du plasma. Ces fonctions de distribution repre´sentent le nombre de
particules d’une espe`ce donne´e dn situe´es dans un e´le´ment de volume dr et dans un
voisinage dv de la vitesse v. Elles sont exprime´es soit en fonction du temps, de la position
de la particule et de sa vitesse totale par f(t, r, v), soit de manie`re e´quivalente en fonction
du temps, de la position du centre-guide, de la vitesse microscopique de gyration et de la
vitesse microscopique de la particule le long de la ligne de champ (qui co¨ıncide avec celle
de son centre-guide) par f(t, rg, v⊥, v‖). Par la suite, nous utiliserons la seconde fac¸on de
les exprimer, en utilisant en outre des fonctions de distribution moyenne´es sur la pe´riode
de gyration, f = f(t, rg, v⊥, v‖).
La fonction de distribution de chaque espe`ce du plasma est gouverne´e par l’e´quation
de Vlasov, donne´e par :
∂f
∂t
+ v·∇rf + q
m
(E+ v ×B) ∂f
∂v
= 0 (2.33)
ou encore par :
∂f
∂t





= 0 · (2.34)
La re´solution du syste`me d’e´quations de Vlasov permet d’obtenir les fonctions de distri-
bution a` partir des champs e´lectromagne´tiques et d’en de´duire les densite´s de charge et de
courant qui interviennent dans les e´quations de Maxwell. Au final, le syste`me d’e´quations
obtenu est ainsi auto-cohe´rent.
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Les de´finitions des diffe´rents parame`tres macroscopiques a` partir des fonctions de dis-





































(Vs − v) (Vs − v) (Vs − v) fs dv , (2.41)
respectivement pour la densite´ de l’espe`ce d’indice s, pour la densite´ de charge e´lectrique
totale, pour la vitesse de l’espe`ce d’indice s, pour la densite´ de courant e´lectrique totale,
pour les pressions thermiques paralle`le et perpendiculaire au champ magne´tique de l’espe`ce
s et enfin pour le flux de chaleur (en notation tensorielle).
On de´finit pour chaque espe`ce, a` partir de la densite´ et des pressions thermiques, des

















ou` m est la masse d’une particule de l’espe`ce conside´re´e.
L’inte´gration de l’e´quation de Vlasov sur l’espace des vitesses apre`s multiplication par 1
et v permet de retrouver les e´quations fluide d’ordre 0 et 1, i.e. les e´quations de continuite´
et du mouvement, de manie`re exacte. On peut maintenant revenir sur l’hypothe`se sur
laquelle repose la de´rivation des e´quations CGL dans un plasma gyrotrope, a` savoir que
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les flux de chaleur paralle`les sont nuls. A l’aide des parame`tres de´finis ci-dessus, cela` s’e´crit










⊥ fs dv = 0 ,
pour chaque espe`ce d’indice s.
On imagine aise´ment que cette hypothe`se n’est satisfaite que dans des cas particuliers.
2.4 Syste`me de coordonne´es
On utilise le syste`me de coordonne´es introduit par Ferrie`re et Blanc, [1996], adapte´
aux syste`mes magne´tosphe´riques. Ce syste`me est tel que :
B0 = ∇α×∇β · (2.46)
α et β sont les potentiels d’Euler associe´s au champ magne´tique a` l’e´quilibre B0. Ils sont
constants le long des lignes de force du champ. La coordonne´es ζ qui comple`te le syste`me
de coordonne´es est choisie de telle sorte que le vecteur unitaire associe´ êζ soit paralle`le a`
B0. Ce choix de ζ n’est possible que si le courant e´lectrique n’a pas de composante paralle`le
a` l’e´quilibre (cf e´quation (2.27)).
On de´finit les facteurs d’e´chelle hα, hβ , hζ de telle sorte que les composantes du vecteur
de´placement soient relie´es aux de´placements curviline´aires δα, δβ et δζ par :
drα = hα dα (2.47)
drβ = hβ dβ (2.48)
ds = hζ dζ · (2.49)





Le flux magne´tique a` travers un tube de flux e´le´mentaire de´limite´ par α et α + dα et
par β et β+dβ est ainsi e´gal a` dΦ = dα dβ. Le volume de ce tube de flux entre ζ et ζ+dζ
est e´gal a` dV = (hζ/B0) (dΦ dζ), d’ou` on de´duit une mesure du volume d’un segment de
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Les ope´rateurs gradient, divergence et rotationnel applique´s a` un vecteur A ou une





















(hβ hζ Aα) + ∂
∂β





































[e.g., Gradshteyn and Ryzkik, 1980].
Lorsque le champ magne´tique a` l’e´quilibre, B0, est plan et invariant perpendiculai-










= −(c0)i êζ (2.56)
pour i = α, β. La courbure magne´tique a` l’e´quilibre, c0, est donne´e par (2.13) prise a`
l’e´quilibre et peut e´galement eˆtre exprime´e en utilisant (2.45) par :
c0 = − 1
hζ
∇⊥hζ · (2.57)
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Chapitre 3
E´quations perturbe´es
Dans ce chapitre, on conside`re de petites perturbations par rapport a` l’e´quilibre de´crit
dans le chapitre pre´ce´dent. Les perturbations des grandeurs A sont de´note´es par un sym-
bole δ. On rappelle que les grandeurs a` l’e´quilibre sont quant a` elles repe´re´es par un indice
0, de sorte que :
A = A0 + δA ·
On line´arise alors les e´quations du chapitre pre´ce´dent, en supposant que les perturbations
sont petites devant les parame`tres de l’e´quilibre :
δA ¿ A0 ,
et on leur impose une de´pendence temporelle en exp(−i ω t).
On choisit d’exprimer les grandeurs perturbe´es en fonction du champ de de´placement
δr = (1/− i ω) δv.
3.1 E´quations fluide
3.1.1 E´quation de continuite´









· δr = −∇· δr , (3.1)
avec
DA = δA + ∇A0 · δr (3.2)
de´fini comme ci-dessus pour toute grandeur A par la suite. Lorsque les plasmas sont
homoge`nes, cette de´finition s’e´crit tout simplement DA = δA.









· δr = − (∇· δr)⊥ − (∇· δr)‖ , (3.3)
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en faisant apparaˆıtre les compressions perpendiculaire et paralle`le au champ magne´tique.












· δr , (3.4)
(∇· δr)‖ = êζ · ∇δr =
∂δs
∂s
− c0 · δr , (3.5)
a` l’aide de l’expression (2.53) de la divergence totale du champ de de´placement, de´fini par
ses composantes (2.47)-(2.49), et en utilisant (2.56) pour e´valuer la divergence paralle`le
se´pare´ment. L’expression de la divergence paralle`le ainsi obtenue est retranche´e de celle
de la divergence totale et l’expression re´sultante de cette ope´ration est simplifie´e a` l’aide
des e´quations (2.56)-(2.57).
3.1.2 E´quation du mouvement
Proble´matique
L’e´quation (2.19) perturbe´e s’e´crit :
−ρ0 ω2 δr = −δ (∇⊥PT) − δ
(∇‖P‖)













+ δρ g + 2 i ω ρ0 Ω× δr · (3.6)
Cette e´quation fait apparaˆıtre des perturbations dont le calcul n’est pas trivial. En effet, la
courbure magne´tique et les gradients paralle`le et perpendiculaire se re´fe`rent a` la direction
du champ magne´tique total B = B0+δB. Pour valculer les perturbations de ces quantite´s,
il faut ainsi tenir compte des changements de direction de B.
Expressions des perturbations
Tout d’abord, on calcule la variation du vecteur unitaire êB sous l’effet d’une pertur-
bation du champ magne´tique :






















= 0 implique δB · êζ = δB.































êβ − c0 · δB⊥
B0
êζ ,
en utilisant les e´quations (2.48) et (2.49) pour obtenir la dernie`re e´galite´.
Enfin on relie les perturbations des gradients par rapport a`B aux gradients par rapport
a` B0 des perturbations de la quantite´ A :
δ
(∇‖A) = δ [(êB ·∇A) êB]
= (êζ ·∇δA) êζ + (δêB ·∇A0) êζ + (êζ ·∇A0) δêB





























Les perturbations des gradients font ainsi apparaˆıtre, en plus des gradients par rapport
a` B0 des perturbations, les contributions du gradient paralle`le et du gradient perpendi-
culaire de la quantite´ a` l’e´quilibre, suite au changement de direction du champ B lie´ a`
la perturbation. Par la suite, les gradients introduits se re´fe`rent a` la direction du champ
magne´tique B0.
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Re´sultat
Les expressions des perturbations des gradients et de la courbure magne´tique calcule´es
ci-dessus sont re´injecte´es dans l’e´quation perturbe´e du mouvement (3.6).
Cette dernie`re s’e´crit une fois les termes re´arrange´s :
−ρ0 ω2 δr = −∇⊥δPT − ∇‖δP‖










































+ 2 i ω ρ0 Ω× δr · (3.11)
Les termes du membre de droite repre´sentent successivement :
– les gradients perpendiculaire et paralle`le des perturbations de pression totale et
paralle`le, respectivement ;
– les forces de flottabilite´ magne´tique et gravitationnelle ;
– l’effet de la perturbation d’anisotropie de pression thermique dans un champ magne´-
tique variant le long de la ligne de champ ; l’effet de l’anisotropie de pression ther-
mique initiale suite a` une perturbation de l’intensite´ du champ magne´tique variant
le long de la ligne de champ ;
– la tension magne´tique effective re´sultant de la de´formation de la ligne de champ ;
– un terme complique´, duˆ au second termes apparaissant dans les expressions (3.9) et
(3.10) des perturbations des gradients des pressions magne´tique et thermiques ;
– et la force de Coriolis.
A noter que dans le cas isotrope, ∆P = 0 et Te0 = 2PM0 , on retrouve l’e´quation (22) de
Ferrie`re et al. [1999]. Les principales diffe´rence entre les cas isotrope et gyrotrope re´sident
dans le remplacement de la tension magne´tique par la tension magne´tique effective qui
tient compte de l’anisotropie du plasma, et dans l’apparition des deux termes propres aux
cas des plasmas gyrotropes e´voque´s ci-dessus.
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3.1.3 E´quation d’induction
L’e´quation de l’induction perturbe´e dans l’approximation du champ gele´ (2.24) s’e´crit :
δB = ∇× (δr×B0) , (3.12)

























Ainsi, une variation le long de la ligne de champ des de´placements transverses entraˆıne
ainsi une de´formation des lignes de champ, tandis qu’une convergence perpendiculaire
entraˆıne un rapprochement des lignes de champ et donc une augmentation de l’intensite´
du champ magne´tique.









· δr = − (∇· δr)⊥ , (3.16)
quand on utilise (3.2) et (3.4).
La perturbation de la pression magne´tique de´finie par (2.12) s’exprime alors par :
DPM
PM0
= −2PM0 (∇· δr)⊥ · (3.17)
3.2 Fermeture du syste`me
3.2.1 Proble´matique
L’e´quation du mouvement perturbe´e fait intervenir, outre le de´placement Lagrangien
δr, les perturbations de la densite´, du champ magne´tique et des pressions thermiques
perpendiculaire et paralle`le. Les perturbations de densite´ et du champ magne´tique ont
e´te´ exprime´es en fonction du vecteur de´placement perturbe´ (voir e´quations 3.3 et 3.16).
Il reste alors a` obtenir les perturbations des pressions thermiques en fonction de ce meˆme
de´placement, pour constituer un syste`me ferme´ fonction seulement de δr.
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3.2.2 E´quations d’e´tat
Les e´quations d’e´tat perturbe´es de la the´orie double-adiabatique sont obtenues en


















a` l’aide de (3.2). Elles s’expriment finalement en fonction de δr en utilisant les e´quations
(3.3) et (3.16) :
DP⊥
P⊥
= −2 (∇ · δr)⊥ − (∇ · δr)‖ (3.20)
DP‖
P‖
= − (∇ · δr)⊥ − 3 (∇ · δr)‖ · (3.21)
Les effets d’une compression perpendiculaire sur la densite´ (e´quation (3.3)) et sur
l’intensite´ du champ magne´tique (e´quation (3.16)) e´tant line´aires, son effet sur la pression
perpendiculaire sera double, tandis qu’il sera line´aire sur la pression paralle`le.
Les effets d’une compression paralle`le n’e´tant quant a` eux line´aires que sur la densite´ et
n’affectant pas l’intensite´ du champ magne´tique, son effet sur la pression perpendiculaire
est ausi line´aire ; il est triple en revanche sur la pression paralle`le.
On montrera par la suite que ces e´quations ne sont pas correctes pour de´crire les ondes
dans un plasma gyrotrope. Puisque nous aurons recours par la suite a` la the´orie cine´tique
pour e´tudier les ondes dans un plasma gyrotrope, il convient de mettre en place de`s ce
chapitre les e´le´ments de the´orie qui nous serviront, notamment le calcul de la perturbation
de la fonction de distribution des vitesses des particules.
3.3 The´orie cine´tique
L’e´quation de Vlasov (2.31) perturbe´e dans la limite basse-fre´quence s’e´crit :
∂δf
∂t













L’expression ge´ne´rale de la vitesse du centre-guide est donne´e par (2.30) :
r˙g = vd + v‖ êB , (3.22)
avec vd = δV⊥ la vitesse perpendiculaire du plasma, car dans l’approximation du champ
gele´ (2.25) ces deux vitesses peuvent eˆtre conside´re´es comme e´gales a` la vitesse de de´rive
e´lectrique (E×B) /B2, identique pour toutes les espe`ces pre´sentes dans le plasma.
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Cette expression donne :
– a` l’ordre 0 par rapport a` la perturbation :
r˙g0 = v‖ êζ , (3.23)
car a` l’e´quilibre la vitesse de de´rive s’annule ;
– a` l’ordre 1 par rapport a` la perturbation :












avec B˙ = ∂B/∂t+ r˙g · ∇B0, ce qui donne :






































+ g‖ − (2Ω×V⊥)‖ +V⊥ · ˙̂eB , (3.28)
ce qui donne :









+ gζ , (3.29)
car a` l’e´quilibre le champ e´lectrique paralle`le est ne´gligeable et la vitesse macrosco-
pique du plasma s’annule ;
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− (2Ω× δV⊥) · êζ + v‖ c0 · δV⊥ ·
La vitesse de de´rive vd regroupe de manie`re ge´ne´rale d’autres vitesses que celle associe´
au champ e´lectrique. Suivant le type de population plasma conside´re´e, elle est domine´e
par diffe´rentes contributions. Par exemple, pour du plasma de faible e´nergie comme celui
conside´re´ ici, elle sera principalement domine´e par la vitesse de de´rive e´lectrique, tandis
que pour des particules de tre`s hautes e´nergies comme celles des ceintures de radiation,
elle sera domine´e par les vitesses de de´rives dues au gradient et a` la courbure du champ
magne´tique, mais alors on rentre en conflit avec l’e´quation de l’induction ide´ale utilise´e
ici. On ve´rifiera plus formellement la validite´ de notre approche au chapitre 8.
Une fois ces expressions re´-injecte´es dans l’e´quation de Vlasov perturbe´e, on obtient :






























δV⊥ + v‖ δêB































+ δêB · ∇B0
)




= 0 · (3.31)
Cette e´quation constitue une e´quation diffe´rentielle pour δf , la perturbation de la fonction











tion, rendant impossible l’obtention d’une expression explicite pour δf . Or, on a justement
besoin d’une telle expression pour pouvoir estimer avec exactitude les perturbations des
pressions thermiques perpendiculaire et paralle`le et reme´dier aux de´faillances de la the´orie
double-adiabatique. Nous nous voyons donc dans l’obligation d’e´mettre l’hypothe`se restric-
tive que les grandeurs a` l’e´quilibre sont invariantes le long des lignes de champ, de sorte que
les termes ’geˆnants’ disparaissent de l’e´quation (3.31). Le chapitre 5 reviendra en de´tail sur
ce point pre´cis. L’e´quation (3.31) constituera la cle´ de vouˆte de notre formalisme d’e´tude
des ondes et instabilite´s dans un plasma gyrotrope.
Chapitre 4
Modes de quasi-interchange
dans la the´orie double-adiabatique
Ferrie`re et al. [1999] ont e´tudie´ les modes de quasi-interchange dans un plasma isotrope,
a` l’aide de la MHD ide´ale. Ils ont obtenus la relation de dispersion des ondes dans un
plasma isotrope, stratifie´ et en rotation et se sont inte´resse´s aux modes les plus affecte´s
par la stratification. Ils ont de´rive´ le crite`re de stabilite´ de ces derniers et fait le lien entre
les modes de la the´orie MHD et les modes de quasi-interchange (type 1 / type 2). Nous
allons dans ce chapitre e´tendre au cas des plasmas gyrotropes leur approche. Pour ce faire,
nous conservons une approche fluide pure, a` l’aide de la the´orie double-adiabatique.
4.1 Rappels sur le cas homoge`ne
Avant d’e´tudier le cas d’un plasma stratifie´ et en rotation, il convient de revenir sur le
cas d’un plasma homoge`ne, afin de retrouver quelques re´sultats classiques de la the´orie
double-adiabatique et de pre´senter les diffe´rents modes basse-fre´quence issus de cette
the´orie.
4.1.1 Relation de dispersion
Partant des e´quations perturbe´es du mouvement (3.11) qui se re´duisent dans un plasma
homoge`ne (g = 0, c = 0, ∇A = 0, Ω = 0) a` :











On y introduit les expressions (3.20)-(3.21) des perturbations de pression thermique, fonc-
tions de δr, obtenues a` partir des e´quations CGL.












V 2A + C2∆
)
k2‖ δr⊥ (4.1)
ω2 δs = k‖
[
















les vitesses sonores perpendiculaire et paralle`le au carre´, et
C2∆ = C2⊥ − C2‖
la vitesse sonore d’anisotropie effective au carre´.
On conside`re alors le syste`me constitue´ par les e´quations du mouvement perturbe´es
(4.1)-(4.2), que l’on projette suivant les vecteurs de base. Ce syste`me est line´aire et ho-
moge`ne en δr. La relation de dispersion line´aire des ondes basse-fre´quence dans un plasma
gyrotrope homoge`ne est alors donne´e par l’annulation du de´terminant de ce syste`me.
Au final on obtient la relation de dispersion suivante :{




































Dans le cas isotrope, la relation de dispersion (4.3) se re´duit a` :{




ω4 − (V 2A + C2s ) k2 ω2 + C2sk2 V 2A k2‖} = 0
et redonne bien la relation de dispersion classique de la MHD ide´ale, en remplac¸ant dans
l’e´quation (4.3) C∆ par 0, 2C2⊥ et 3C2‖ par C2s = (γP0/ρ0), C2s et C4⊥ par C4s , avec P0
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4.1.2 Modes double-adiabatiques
La relation de dispersion (4.3) obtenue dans le cadre de la the´orie double-adiabatique
est compose´e de deux facteurs, le premier correspondant au mode d’Alfve´n, le second aux
modes compressionnels.
Parame`tres firehose et miroir double-adiabatiques
En pre´vision de la suite de la discussion, on introduit les parame`tres firehose F et miroir
MCGL double-adiabatique :
F = V 2A + C2∆ = V 2A + C2⊥ − C2‖ (4.4)




ainsi qu’un parame`tre N utile pour la conduite des calculs :
N = 3C2‖ −
C4⊥









Les parame`tres firehose F et miroir MCGL gouvernent en fait les instabilite´s firehose et
miroir des plasmas gyrotropes double-adiabatiques, comme nous le verrons dans la section
4.1.3. Dans le chapitre 5, nous montrerons les limites de la the´orie double-adiabatique et
dans le chapitre 6 nous montrerons a` l’aide d’une approche mixte MHD-cine´tique d’e´tude
des ondes basse-fre´quence dans les plasmas gyrotropes que le parame`tre miroir double-
adiabatique ou CGL de´fini ici n’est pas le parame`tre gouvernant l’instabilite´ miroir de
la the´orie cine´tique pure (cf Hasegawa [1975]). A l’inverse le parame`tre firehose de´fini ici
est le parame`tre gouvernant l’instabilite´ firehose de la the´orie cine´tique pure. Cette raison
explique le fait que l’indice CGL soit conserve´ devantM et non devant F .
On constate concernant ces parame`tres que F + N ≥ 0, ce qui nous permet de
conclure que :
– si F < 0, alors ne´cessairement N > 0, ce qui e´quivaut e´galement a`MCGL > 0 ;
– si N < 0, ce qui e´quivaut e´galement a`MCGL > 0, alors ne´cessairement F > 0 ;
et donc les deux parame`tre F et MCGL ne peuvent eˆtre tous les deux ne´gatifs en meˆme
temps. Cette remarque nous sera utile par la suite.
Mode d’Alfve´n
La relation de dispersion du mode d’Alfve´n dans la the´orie double-adiabatique est
donne´e par :
ω2 = F k2‖ · (4.7)
A l’aide des e´quations (4.1)-(4.2), on montre que ce mode est tel que k⊥ · δr⊥ = 0 et
δs = 0. Le de´placement δr est ainsi perpendiculaire au plan (B0, k).
A partir de ces proprie´te´s et des e´quations (3.1) et (3.16), on montre que (δρ/ρ0) et
(δB/B0) sont nuls. Le mode d’Alfve´n est donc incompressible.
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Modes compressionnels
Le second facteur constitue une e´quation bi-carre´e en ω2 dont on peut facilement







































Les deux solutions donne´es par (4.8) correspondent aux modes magne´tosonores rapide
et lent. Un petit calcul permet de montrer que le parame`tre ∆ de´fini par l’e´quation
(4.9) est toujours positif ou nul, et en conse´quence la fre´quence au carre´ ω2 des modes
magne´tosoniques de la the´orie double-adiabatique est re´elle. On de´finit alors le mode ra-
pide et le mode lent suivant l’ordonnancement de leur ω2. Au mode rapide correspond
ainsi toujours une fre´quence au carre´ supe´rieure a` celle du mode lent.
On peut montrer en utilisant (4.1)-(4.2) que le de´placement δr se trouve dans le plan
(B0, k). Ces deux modes sont compressionnels. On peut e´galement montrer a` l’aide des
e´quations (3.3), (3.16) que le mode rapide est tel que les rapports δρ/ρ et δB/B soient
en phase, alors qu’on mentionne simplement que la comparaison de ces rapports est plus
ambigue dans le cas du mode lent (Hau et Sonnerup [1993]).
Classification
Les modes double-adiabatiques peuvent eˆtre regroupe´s en deux classes, comme illustre´
sur la figure 4.1.
Dans le cas ou` F ≥ N , on parle de MHD-e´quivalente car on a l’ordonnancement
suivant pour les fre´quences au carre´ des modes d’Alfve´n (A), magne´tosonore rapide (F) et
lent (S) :
ω2S ≤ ω2A ≤ ω2F , (4.10)
ordonnancement similaire a` celui de la MHH ide´ale.
Dans le cas ou` F ≤ N , on parle de MHD-inverse car on obtient l’ordonnancement
suivant :
ω2A ≤ ω2S ≤ ω2F · (4.11)
Pour plus de re´fe´rences et de de´tails sur cette classification, on peut consulter l’article
de Abraham-Schrauner [1967].
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Fig. 4.1 – Domaines de la MHD-e´quivalente et inverse dans le plan [N , F ]. Les courbes
noires sont de´finies par les relations F = ±N . Le demi-plan des parame`tres situe´ en-
dessous de la courbe F = −N n’est pas de´fini . Le domaine || (=) situe´ au-dessus (en-
dessous) de la courbe F = N constitue le domaine de la MHD-e´quivalente (inverse).
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4.1.3 Instabilite´s double-adiabatiques
Les trois modes issus de la the´orie double-adiabatique sont tels que leur fre´quence au
carre´ est re´elle. Si cette dernie`re est ne´gative, alors le mode en question est instable. Ainsi,
– Le mode d’Alfve´n (A) est stable si et seulement si ω2A ≥ 0, c’est a` dire si et seulement
si F ≥ 0. Dans le cas contraire, il est instable a` l’instabilite´ firehose.
– Le mode rapide (F) est toujours stable car ω2F ≥ 0.
– Le mode lent (S) est stable si et seulement si F k2‖ + MCGL k2⊥ ≥ 0.
Il est instable a` k⊥ = 0 si et seulement si :
F = V 2A + C2⊥ − C2‖ < 0 · (4.12)





−F ) · (4.13)
Il est instable a` k‖ = 0 si et seulement si :
MCGL = V 2A + 2C2⊥ −
C4⊥
3C2‖
< 0 · (4.14)






F ) · (4.15)
Rappelons ici que le crite`re de l’instabilite´ firehose double-adiabatique correspond bien
au crite`re de l’instabilite´ firehose obtenu a` l’aide de la the´orie cine´tique. Par contre le
crite`re de l’instabilite´ miroir double-adiabatique diffe`re d’un facteur 6 avec le crite`re de
l’instabilite´ miroir dans un plasma proton-e´lectron tel que calcule´ a` partir de la the´orie
cine´tique dans le cas particulier ou` la pression thermique des e´lectrons est nulle ou encore
lorsque le rapport des pressions thermiques perpendiculaire et paralle`le est le meˆme pour
les protons et les e´lectrons. Par ailleurs, dans cette meˆme the´orie ce n’est pas le mode lent
qui peut eˆtre de´stabilise´ par cette instabilite´, mais un autre mode, le mode miroir, sur
lequel nous reviendrons plus longuement par la suite.
Les figures ci-apre`s re´sument dans le plan [MCGL, F ] et dans le plan [C2⊥, C2‖ ] les
diffe´rents domaines d’instabilite´ identifie´s ci-dessus. A noter que ces domaines ne se re-
couvrent pas.

















































Fig. 4.2 – A gauche : domaines d’instabilite´s dans le plan [MCGL, F ]. Les courbes noires
sont de´finies par les relations F = ±N . Le demi-plan des parame`tres situe´ en-dessous de
la courbe F = −N n’est pas de´fini. Le domaine grise´ clair correspond au domaine ou`
l’instabilite´ miroir double-adiabatique est excite´e (MCGL < 0), le gris fonce´ au domaine
ou` l’instabilite´ firehose est excite´e (F < 0). A droite : domaines d’instabilite´ dans le plan
[C2⊥, C
2
‖ ]. Les courbes repre´sente´es sont donne´es par les relations F = 0, MCGL = 0,
M = 0, de´finissant des demi-plans colore´s indiquant les re´gions de l’espace des parame`tres
correspondant a` l’instabilite´ firehose (en bleu), miroir double-adiabatique (en rouge) et
miroir cine´tique (en pointille´s rouges). Le crite`re de l’instabilite´ miroir M de la the´orie













































C2‖F = NF = 0MCGL = 0M = 0
Fig. 4.3 – Instabilite´s firehose (a` gauche) et miroir (a` droite). L’instabilite´ firehose provient
de la force centrifuge proportionnelle a` la pression paralle`le des particules, qui dans un
champ courbe augmente la courbure des lignes de champ si elle exce`de la somme des pres-
sions magne´tique et perpendiculaire. L’instabilite´ miroir est issue d’un exce`s de pression
perpendiculaire sur la pression paralle`le, qui expulse le plasma des re´gions comprime´es par
la pression magne´tique.
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4.1.4 Cas particuliers
Certaines limites particulie`res des modes double-adiabatiques sont utiles par la suite.
Ainsi, dans la limite k⊥ → 0, les modes double-adiabatiques se re´duisent a` :
ω2A = F k2‖ (4.16)
ω2 = F k2‖ (4.17)
ω2 = 3C2‖ k
2
‖ · (4.18)
Si F ≥ 3C2‖ , (4.11) de´crit le mode rapide et (4.12) le mode lent, dans le cas contraire
c’est l’inverse. Il y a de´ge´ne´rescence entre deux voire trois modes dans cette limite.
Dans la limite k‖ → 0, on obtient :
ω2A → F k2‖ → 0 (4.19)
ω2F =
(





ω2S → N k2‖ → 0 · (4.21)
On remarque que dans la limite k‖ = 0, seuls les modes d’Alfve´n et lent ont des fre´quences
qui tendent vers 0. Seuls ces modes seront influence´s de manie`re significative par une
stratification faible. Ces modes constituent alors les modes de quasi-interchange qui nous
inte´ressent.
4.2 Proprie´te´s des modes de quasi-interchange
On conside`re a` partir de maintenant le milieu stratifie´ et en rotation, alors qu’aupara-
vant il e´tait homoge`ne. Par de´finition (Newcomb [1961], Ferrie`re et al. [1999]), les modes de
quasi-interchange sont les modes pour lesquels la stratification a de l’importance. Comme
on vient de le voir a` la fin de la section pre´ce´dente, les modes de quasi-interchange corres-
pondent force´ment aux modes d’Alfve´n et lent dans la limite k‖ ¿ k⊥. Pour ces modes,
les termes associe´s a` la stratification doivent donc eˆtre au moins comparables aux autres
termes dans l’e´quation perturbe´e du mouvement (3.11) et dans les autres e´quations per-
turbe´es utilise´es. Nous conside´rons alors dans cette section les conse´quences de cette pro-
prie´te´ sur les diffe´rentes perturbations qui interviennent dans l’e´quation du mouvement.
On reconduit ici la de´marche ge´ne´rale de Ferrie`re et al. [1999]. On se restreint a` une ana-
lyse semi-locale, en conside´rant que perpendiculairement aux lignes de champ magne´tique
les perturbations varient beaucoup plus rapidement que les parame`tres d’e´quilibre et on
cherche alors a` ordonner nos perturbations en fonction du parame`tre d’expansion :
ε ≡ 1
k⊥Heq
¿ 1 , (4.22)
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qui de´pend de Heq l’e´chelle de variation des parame`tres de l’e´quilibre perpendiculairement
au champ magne´tique, et de k⊥ le nombre d’onde perpendiculaire de la perturbation, qui
provient dans l’analyse semi-locale de :
∇⊥ → k⊥ · (4.23)
Puisque nous avons remarque´ dans la section pre´ce´dente, alors que le milieu conside´re´
e´tait homoge`ne, que l’influence de la stratification pouvait eˆtre importante dans la limite
k‖ < k⊥ pour les modes d’Alfve´n et lent, et qu’ici nous n’avons pas encore fait d’hypothe`se
sur l’e´chelle de variation des parame`tres de l’e´quilibre le long des lignes de champ, nous
ge´ne´ralisons cette proprie´te´ dans notre analyse en supposant que ∂/∂s¿ k⊥ par la suite.
Partant du fait que dans (3.11) la force gravitationnelle (quatrie`me terme du membre
de droite) doit eˆtre au moins du meˆme ordre de grandeur que le gradient de pression total
(premier terme du membre de droite) :
δρ |g‖ & ‖∇⊥δPT‖ , (4.24)
dans le cadre de l’analyse semi-locale mene´e ici et en utilisant l’e´quation de l’e´quilibre







La perturbation de pression totale est donc un ordre plus petit dans l’expansion en ε
que la perturbation de densite´. Les mouvements de quasi-interchange sont donc tels que
la pression totale d’un tube de flux en mouvement s’ajuste a` la pression totale de son
environnement exte´rieur, conforme´ment a` ce que Cheng [1985] affirmait.
Par la suite, on cherche a` exploiter cette proprie´te´. Pour cela`, on calcule δPT = δPM+
δP⊥ a` l’aide des e´quations (3.17) et (3.20), et on obtient :
δPT = − ∇PT0 · δr− P⊥0 (∇· δr)‖ − (2PT0) (∇· δr)⊥ , (4.26)
pour obtenir l’expression suivante de la divergence perpendiculaire,









la divergence paralle`le e´tant toujours donne´e par l’expression (3.5).
Ces deux dernie`res expressions nous permettent d’exprimer alors les diffe´rentes perturba-
tions intervenant dans l’equation perturbe´e du mouvement en fonction des gradients des
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parame`tres de l’e´quilibre, des composantes de δr et de δPT . On obtient ainsi pour les per-





















− 2PM0 + P⊥0
2PT0
(∇· δr)‖ · (4.29)
De meˆme, on obtient pour les perturbations de pression perpendiculaire et paralle`le a`
partir de (3.20) et (3.21) respectivement :
δP⊥ = −∇P⊥0 · δr+ P⊥0
PT0




P⊥0 (∇· δr)‖ (4.30)











P‖0 (∇· δr)‖ ·
(4.31)
En utilisant l’expression (4.24), on note que :
δρ
ρ0
∼ ε (k⊥ δr⊥) (4.32)
car la stratification perpendiculaire a une contribution importante sur la perturbation de
densite´, et les effets de la divergence paralle`le sont alors tels que :
(∇· δr)‖ . ε (k⊥ δr⊥) · (4.33)
En combinant (4.25) et (4.32), on obtient :
δPT
PT0
. ε2 (k⊥δr⊥) · (4.34)
En utilisant (4.28) et (3.15), on en de´duit :
δB
B0







∼ ε (k⊥ δr⊥) , (4.36)
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et en utilisant (4.36) et (3.4) :
(∇ · δr)⊥ ∼ ε (k⊥ δr⊥) · (4.37)
Ainsi les perturbations de densite´ (4.32) et du champ magne´tique (4.35) dues aux modes
de quasi-interchange sont plus petites d’un ordre en ε que celles associe´es au mode rapide,
tandis que la perturbation de pression totale l’est de deux ordre en ε (4.34). A l’ordre ze´ro
en ε, on en de´duit e´galement que les mouvements dus aux modes de quasi-interchange sont
incompressibles dans les directions a` la fois perpendiculaires (4.37) et paralle`le (4.33) au
champ magne´tique de l’e´quilibre.
En re´sume´, on obtient l’ordonnancement suivant des perturbations apparaissant dans












, (∇· δr)⊥ , (∇· δr)‖ ∼ ε (k⊥ δr⊥) (4.38)
δPT
PT0
∼ ε2 (k⊥ δr⊥) (4.39)
Une conse´quence imme´diate de l’e´quilibre de pression totale est la mise en de´faut des
concepts d’interchange stricte avance´ par Gold [1959] et ge´ne´ralise´e avance´ par Southwood
and Kivelson [1987]. En effet, lors d’un mouvement d’interchange, le champ magne´tique
est a` la fois perturbe´ en intensite´ (δB 6= 0) et en direction (δB⊥ 6= 0), comme l’implique



















une fois la contribution du terme δPT ne´glige´e, et en introduisant l’expression de la diver-
gence paralle`le combinant (3.5) avec (2.57) dans l’e´quation (4.40). Cette relation se re´-e´crit











+∇(P⊥0B0 V0) · δr] · (4.41)
Or :
– Dans le cadre de l’interchange stricte, on rappelle (partie I chapitre 4) que le champ
magne´tique est conserve´, δB = 0. Or, pour que l’interchange stricte ne perturbe
pas l’intensite´ du champ magne´tique, il faut d’apre`s (4.41) que soit C2⊥ = 0, soit
le second facteur du membre de droite dans l’e´quation (4.41) s’annule, ce qui n’est
possible que dans des cas tre`s restreints.
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– Dans le cadre de l’interchange ge´ne´ralise´e, on rappelle (partie I chapitre 4) que le
champ magne´tique peut avoir une intensite´ variable (δB 6= 0), mais pas sa direc-
tion (δB⊥ = 0). Suivant cette hypothe`se, les e´quations de l’induction perturbe´es
(3.13)-(3.14) conduisent alors a` la conclusion que dans le cadre de l’interchange
ge´ne´ralise´e les de´placements δα et δβ sont invariants le long des lignes de champ.
D’apre`s l’e´quation (3.15), δB/B0 l’est alors aussi en conse´quence. Nous supposons
maintenant un mouvement local du plasma tel que ∂δs/∂s > 0 le long d’un tube de
flux. La pression thermique du plasma diminue localement et pour conserver la pres-
sion totale la pression magne´tique doit augmenter et une variation le long de la ligne
de champ de l’intensite´ du champ magne´tique de´coule. ce qui n’est pas compatible
avec la conse´quence de l’interchange ge´ne´ralise´e.
Les concepts d’interchange utilise´s par le passe´ sont donc bien base´s sur des hypothe`se
irre´alistes, comme l’avait montre´ Ferrie`re et al. [1999] (ou Zimmer [1997]) dans le cas d’un
plasma isotrope.
4.3 Relation de dispersion
4.3.1 Equation perturbe´e du mouvement
Une fois ordonne´es les perturbations en fonction de ε, on peut directement acce´der a`
la relation de dispersion des modes de quasi-interchange a` partir de l’e´quation perturbe´e
du mouvement (3.11). On proce`de pour cela` en plusieurs e´tapes :
1. La condition d’e´quilibre de la pression totale permet de laisser tomber le terme en
δPT dans les expressions (4.28), (4.29) et de ne conserver la contribution de δPT
que dans le terme ∇⊥δPT apparaissant dans l’e´quation perturbe´e du mouvement
perpendiculaire
2. En appliquant l’ope´rateur ∇⊥× a` cette meˆme e´quation perturbe´e du mouvement
perpendiculaire, on e´limine alors le terme ∇⊥δPT .
3. On introduit alors dans l’e´quation perpendiculaire re´sultante, ainsi que dans l’e´qua-
tion paralle`le du mouvement perturbe´e, les expressions des perturbations (3.13)-
(3.15), fonctions des trois composantes de δr.
4. On e´limine δrβ (des termes d’acce´le´ration, de tension magne´tique effective et de
Coriolis) en utilisant la condition de quasi-incompressibilite´ perpendiculaire (4.37)
au plus bas ordre kα δrα + kβ δrβ = 0. On obtient le syste`me suivant, fonctions de
δrα et δs :
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les symboles ∂α, ∂β, ∂s remplac¸ant respectivement les expressions plus longues a` e´crire
(1/hα) ∂/∂α, (1/hβ) ∂/∂β, ∂/∂s.
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Ces expressions, tre`s lourdes, ne sont donne´es ici que dans le but de mieux comprendre
physiquement les mouvements associe´s aux modes de quasi-interchange. Elles traduisent
le couplage automatique entre les mouvements paralle`le et perpendiculaire, a` partir du
moment ou` les parame`tres de l’e´quilibre ou bien les de´placements ont des variations le
long de la ligne de champ. En effet, physiquement un de´placement δs variable le long de
la ligne de champ entraˆıne une compression du plasma (δρ 6= 0, d’apre`s (3.3)) et apre`s
ajustement de la pression totale une de´formation du tube de flux. Les force de gravite´
et de courbure magne´tique apparaissant dans l’e´quation (4.42) vont donc conduire a` un
de´placement transverse, δr 6= 0. De la meˆme manie`re, un de´placement perpendiculaire δα
implique des perturbations de densite´ du plasma et de l’intensite´ du champ magne´tique,
qui par l’interme´diaire par exemple de la force de gravite´ apparaissant dans l’e´quation
(4.43) conduisent a` un mouvement paralle`le δs 6= 0.
Au final on en de´duit les indications suivantes :
– Le mode de quasi-interchange de type 2 (translation pure, voir partie I chapitre 4),
bien qu’entraˆınant essentiellement des mouvements paralle`les, implique e´galement
des mouvements perpendiculaires.
– Le mode de quasi-interchange de type 1 (interchange pure, voir partie I chapitre
4) n’est ge´ne´ralement pas strictement transverse, comme suppose´ par Southwood et
Kivelson [1987], car il implique des de´placements paralle`les e´galement.
En remplac¸ant ∂α, ∂β par ikαhα et ikβhβ dans le cadre de notre analyse semi-locale, on
obtient un syste`me d’e´quations diffe´rentielles en s couple´es, qui constitue un proble`me aux
valeurs propres pour ω2, une fois les conditions limites de´finies (cf Ferrie`re et al. [2001]).
Ces conditions limites traduisent notamment le couplage magne´tosphe`re-ionosphe`re.
4.3.2 Relation de dispersion 1D
Pour aller plus loin analytiquement dans l’analyse des modes de quasi-interchange,
on se restreint au cas monodimensionnel, en supposant que les parame`tres de l’e´quilibre
sont invariants le long des lignes de champ. On suppose de plus par commodite´ que ces
parame`tres ne varient que dans la direction α, par exemple. On re´alise une analyse de
Fourier e´tendue a` la direction le long des lignes de champ (analyse locale dans toutes les
directions) des perturbations, en leur donnant une de´pendance en exp[i (kαhαα+kβhββ+
k‖ δs)]. Le syste`me d’e´quations (4.42)-(4.43) se re´duit en utilisant les relations ∂/∂α →
ikαhα, ∂/∂β → ikβhβ et ∂/∂s → ik‖, a` :








(k⊥ · 2Ω) δs (4.44)




(k⊥ · 2Ω) δrα (4.45)
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la fre´quence de Rayleigh-Taylor magne´tique double-adiabatique ou CGL et un parame`tre
inhomoge`ne ayant les dimensions d’une gravite´.
Dans l’e´quation (4.46), le premier terme du membre de droite est le seul terme pre´sent
dans un milieu homoge`ne et sans rotation. Le second terme du membre de droite de
l’e´quation (4.46) est le re´sultat de la force de flottabilite´ gravitationnelle, issue d’une per-
turbation de densite´ dans un champ gravitationnel, et de la force de flottabilite´ magne´tique,
issue d’une perturbation de tension magne´tique effective dans un champ courbe. La force




+ F c δB
B0
· (4.48)
Les deux premiers termes du membre de droite de l’e´quation (4.47) sont le re´sultat de la
projection de la force de pression thermique paralle`le et des forces gravitationnelles sur les






+ g · B⊥
B0
(4.49)
Le dernier terme du membre de droite des e´quations (4.46)-(4.47) correspond a` la force de
Coriolis. Seule la composante de la rotation plane´taire dans la direction du vecteur d’onde
perpendiculaire entre en jeu.
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En annulant le de´terminant de ce syste`me, on obtient la relation de dispersion 1D des
modes de quasi-interchange dans un plasma gyrotrope double-adiabatique :
ω4 −
[













F N k2‖ +
k2β
k2⊥




Cette e´quation se re´duit dans un plasma isotrope a` l’e´quation obtenue par Ferrie`re et la.








s respectivement, et C∆ a` 0.
Dans toute la suite de ce chapitre, nous omettrons volontairement les indices CGL des
parame`tres ω20CGL et GCGL, afin de ne pas surcharger les calculs.
4.4 Cas 1D en l’absence de rotation
4.4.1 Solutions de la relation de dispersion 1D
En l’absence de rotation (Ω = 0), la relation de dispersion 1D des modes de quasi-
interchange (4.47) se re´-e´crit :
ω4 −
{








F N k2‖ +
k2β
k2⊥
[N ω20 − G2]
}
k2‖ = 0 ·
(4.51)
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G2 k2‖ · (4.53)
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On peut aise´ment ve´rifier que ω2 est re´el pour les deux solutions (∆ ≥ 0), de sorte que ω
est soit purement re´el (solution purement oscillatoire), soit purement imaginaire (solution
purement croissante ou de´croissante).













Si ω20 ≥ 0, la solution ω+ est de type 1, car ω+ =
k2β
k2⊥
ω20 et la solution ω− de type 2, car
ω− = 0 ; et inversement pour ω
2
0 < 0.
4.4.2 Connections avec les modes double-adiabatiques
Afin de comprendre a` quel mode double-adiabatique (Alfve´n ou lent) ces solutions
correspondent, on prend la limite homoge`ne (ω20 = 0, G = 0) des fre´quences ω±, et on la
fait correspondre a` la limite k‖ ¿ k⊥ des modes d’Alfve´n et lent identifie´s dans un plasma






(F +N ) k2‖ ± |F −N| k2‖
]
, (4.55)
d’ou` l’on peut de´duire que ω2+ = max(F ,N ) k2‖ et ω2− = min(F ,N ) k2‖. Une comparaison
avec (4.19) et (4.21) indique alors que, si F ≥ N , la solution ω+ correspond au mode
d’Alfve´n et la solution ω− au mode lent, et vice-cersa si F < N .
En conclusion :
– en MHD-e´quivalente (F ≥ N ), le mode d’Alfve´n est de type 1 et le mode lent de
type 2 lorsque ω20 ≥ 0 ; dans le cas contraire, les modes d’Alfve´n et lent e´changent
leur type. On retrouve bien la connection e´nonce´e par Ferrie`re et al. [1999].
– en MHD inverse, (F < N ), le mode d’Alfve´n est de type 2 et le mode lent de type
1 lorsque ω20 ≥ 0 ; dans le cas contraire, les modes d’Alfve´n et lent e´changent leur
type.
Le rapport kβ/k⊥ sera fixe´ par commodite´ a` 1 par la suite.
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4.4.3 Stabilite´ a` k‖ = 0
Si on s’inte´resse simplement a` la stabilite´ des modes de quasi-interchange a` k‖ = 0,






(F +N ) k2‖ + ω20
±
[
|ω20|+ (F +N )
|ω20|
ω20














ω2− = N (
ω20 − ω21
ω20
) k2‖ · (4.58)
Lorsque ω20 < 0, il suffit d’inverser les expressions de ω+ et ω−.
On en de´duit en utilisant la conclusion e´nonce´e en 4.4.1 que :
– le mode de type 1 est stable a` k‖ = 0 si et seulement si ω
2
0 ≥ 0 ;
– le mode de type 2 est stable a` k‖ = 0 si et seulement si N ω20 (ω20 − ω21) ≥ 0.
D’apre`s la conclusion e´nonce´e en 4.4.2, on en conclut que lorsque le mode de type 1 est
stable/instable, il correspond au mode d’Alfve´n/lent en MHD-e´quivalente (F ≥ N ), et
au mode lent/d’Alfve´n en MHD-inverse (F < N ).
En re´sume´, les modes de quasi-interchange sont stables a` k‖ = 0 si et seulement si :
ω20 ≥ 0 et N (ω20 − ω21) ≥ 0 · (4.59)
Les conditions pre´ce´dentes nous permettent de de´gager trois domaines d’e´tude pour
la suite, suivant le signe de N (ou de fac¸on e´quivalente suivant le signe de MCGL), et
correspondant a` :
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– Si N ≥ 0 :
1. ω20 ≥ ω21 :
Les deux modes de quasi-interchange sont stables a` k‖ = 0.
2. 0 ≤ ω20 < ω21 :
Le mode de type 1 est stable a` k‖ = 0, tandis que le mode de type 2 est instable.
3. ω20 < 0 :
Le mode de type 1 est instable a` k‖ = 0, tandis que le mode de type 2 est
stable.
– Si N < 0 :
1. ω20 ≥ 0 :
Le mode de type 1 est stable a` k‖ = 0, tandis que le mode de type 2 est instable.
2. ω21 ≤ ω20 < 0 :
Le mode de type 1 est instable a` k‖ = 0, tandis que le mode de type 2 est
stable.
3. ω20 < ω
2
1 :
Le mode de type 1 est instable a` k‖ = 0 et le mode de type 2 l’est e´galement.
On retrouve bien le crite`re de stabilite´ des modes de type 1 et 2 a` k‖ = 0 donne´
par Ferrie`re et al. [1999] dans le cas isotrope, correspondant au cas N ≥ 0. Il suffit











On e´tudie la stabilite´ pour tout k des modes de quasi-interchange. Le crite`re de Routh
applique´ a` l’e´quation (4.48) mise sous la forme :
ω4 + a2 ω
2 + a0 = 0 (4.60)
permet de conclure que les modes de quasi-interchange sont stables pour tout k si et
seulement si :
−a2 ≥ 0 et − a2 (a22 − 4 a0) ≥ 0 et 4 a0 (a22 − a a0)2 ≥ 0 · (4.61)
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La premie`re ine´galite´ de ce syste`me se´crit (F+N ) k2‖ + ω20 ≥ 0, et puisque F + N ≥ 0,
en imposant qu’elle soit ve´rifie´e ∀ k‖, elle est e´quivalente a` w20 ≥ 0.
La deuxie`me ine´galite´ se rame`ne a` la premie`re, puisque a22 − 4 a0 = ∆, de´fini par (4.53),
est e´galement toujours positif, ∀ k‖.






En conse´quence, les modes de quasi-interchange sont stables ∀k si et seulement si :




] ≥ 0 (4.62)
On retrouve en posant k‖ = 0 la condition de stabilite´ (4.59) des modes de quasi-
interchange.
La stabilite´ a` k‖ = 0 ne garantit pas toujours la stabilite´ a` k‖ quelconque, sauf dans le
cas ou` les parame`tres F et N sont tous les deux positifs (cf (4.59)).
En conside´rant l’e´quation (4.62), on en de´duit dans ce cas :
– Pour N > 0, en MHD-e´quivalente (F ≥ N ) :
Si un mode est stable a` k‖ = 0, alors il est stable ∀ k‖.







F ) · (4.63)
– Pour F > 0, en MHD-inverse (F < N ) :
Si un mode est stable a` k‖ = 0, alors il est stable ∀ k‖.
S’ il est instable a` k‖ = 0, il devient stable pour k‖ > k
∗
‖ (donne´ par (4.63).
Etudions de plus pre`s les cas ou` l’un de ces deux parame`tres (F , N ) est ne´gatif.
On rappelle que les deux parame`tres ne peuvent eˆtre ne´gatifs en meˆme temps. En MHD-
e´quivalente (F ≥ N ), une seule instabilite´ apparaˆıt dans le re´gime k‖ ¿ k⊥ dans un milieu
homoge`ne, l’instabilite´ miroir du mode lent pour MCGL < 0 (ou de manie`re e´quivalente
pour N < 0). En MHD-inverse (N ≥ F), la` encore, une seule instabilite´ apparaˆıt dans ce
re´gime, l’instabilite´ firehose du mode d’Alfve´n pour F < 0. Ces re´sultats sont illustre´s par
la figure 4.2.
120 CHAPITRE 4. MODES DE QUASI-INTERCHANGE CGL
Afin d’e´tudier les deux cas de figure F < 0 ou N < 0, on revient aux solutions donne´es










− = (F +N ) k2‖ + ω20 · (4.65)
On de´duit de (4.64)-(4.65) que si ω2+ ω
2
− < 0, alors ne´cessairement ω
2
− ≤ 0 et le mode
correspondant est instable ; si ω2+ ω
2
− ≥ 0, soit ω2+ + ω2− ≥ 0 et les deux modes corres-
pondant sont stables, soit ω2+ + ω
2
− < 0 et les deux modes correspondant sont instables.
A partir de cette constatation, nous sommes en mesure de conclure.
– Pour F < 0, en MHD-inverse (N ≥ F) :
Les modes de quasi-interchange sont stables si et seulement si :
ω20 ≥ 0 & Fk2‖ +
(
ω20 − ω21
) ≥ 0 · (4.66)
En utilisant les domaines d’e´tude identifie´s en section 4.4.3, on montre que :
1. ω20 ≥ ω21 :






− ≥ 0 et ω2++ω2− ≥ 0 et en conse´quence les deux modes
sont stables dans cette limite. On rappelle que k∗‖ est donne´ par l’expression
(4.63).






− ≤ 0 et en conse´quence le mode correspondant a` ω2−
(ω2+) est instable (stable) dans cette limite.
2. 0 ≤ ω20 < ω21 :
∀ k‖, ω2+ ω2− ≤ 0 et en conse´quence le mode correspondant a` ω2− (ω2+) est
instable (stable) ∀ k‖.
3. ω20 < 0 :
∀ k‖, ω2+ ω2− ≤ 0 et en conse´quence le mode correspondant a` ω2− (ω2+) est
instable (stable) ∀ k‖.
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– Pour N < 0, en MHD-e´quivalente (F ≥ N ) :
Les modes de quasi-interchange sont stables si et seulement si d’apre`s (4.62) :
ω20 ≥ 0 & F k2‖ + (ω20 − ω21) ≤ 0 (4.67)
car N < 0.
En utilisant les domaines d’e´tude identifie´s en section 4.4.3, on montre que :
1. ω20 ≥ 0 :
∀ k‖, ω2+ ω2− ≤ 0 et en conse´quence le mode correspondant a` ω2− (ω2+) est
instable (stable) ∀ k‖.
2. ω21 ≤ ω20 < 0 :
∀ k‖, ω2+ ω2− ≤ 0 et en conse´quence le mode correspondant a` ω2− (ω2+) est
instable (stable) ∀ k‖.
3. ω20 < ω
2
1 :






− ≥ 0 et ω2++ω2− ≤ 0 et en conse´quence les deux modes
sont instables dans cette limite. On rappelle que k∗‖ est donne´ par l’expression
(4.63). En effet, le produit des racines e´tant positif et N < 0, alors on de´duit de
(4.64) que Fk2‖ + ω20 ≤ ω21 ≤ 0 d’apre`s (4.56) et donc que Fk2‖ + ω20 +Nk2‖ ≤ 0,
ce qui donne le signe de l’expression (4.65).






− ≤ 0 et en conse´quence le mode correspondant a` ω2−
(ω2+) est instable (stable) dans cette limite.
Ces conclusions peuvent eˆtre alors toutes re´sume´es sous la forme des tableaux et des
figures suivantes.
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Espace Type De´nomination E´tude
des parame`tres quasi-interchange double-adiabatique de stabilite´
ω20 > ω
2
1 type 1 Alfve´n stable ∀k‖
type 2 lent stable ∀k‖
0 ≤ ω20 < ω21 type 1 Alfve´n stable ∀k‖
type 2 lent stable pour k‖ > k
∗
‖
ω20 < 0 type 1 lent stable pour k‖ > k
∗
‖
type 2 Alfve´n stable ∀k‖
Tab. 4.1 – Domaines de stabilite´ et connections entre les modes double-adiabatiques et
les types de quasi-interchange dans le cas ou` F ≥ N ≥ 0. La condition ω21 ≥ 0 de´coule de
N ≥ 0.
Espace Type De´nomination E´tude
des parame`tres quasi-interchange double-adiabatique de stabilite´
ω20 > ω
2
1 ≥ 0 type 1 lent stable ∀k‖
type 2 Alfve´n stable ∀k‖
0 ≤ ω20 < ω21 type 1 lent stable ∀k‖
type 2 Alfve´n stable pour k‖ > k
∗
‖
ω20 < 0 type 1 Alfve´n stable pour k‖ > k
∗
‖
type 2 lent stable ∀k‖
Tab. 4.2 – Comme dans le tableau pre´ce´dent mais dans le cas ou` N > F > 0.
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F > N N > F
VA = 2, C⊥ = 1, C‖ = 1 VA = 0.5, C⊥ = 1, C‖ = 0.8
F = 4, N = 2.66 F = 0.61, N = 1.03



















































C2‖F = NF = 0MCGL = 0M = 0
gα = 0.1, cα = 0 gα = 0.1, cα = 0
∂αρ0/ρ0 = 0.1, ∂αTe0/Te0 = 0 ∂αρ0/ρ0 = 0.1, ∂αTe0/Te0 = 0






















































C2‖F = NF = 0MCGL = 0M = 0
gα = 0.1, cα = 0 gα = 0.1, cα = 0
∂αρ0/ρ0 = 0.05, ∂αTe0/Te0 = 0 ∂αρ0/ρ0 = 0.05, ∂αTe0/Te0 = 0























































C2‖F = NF = 0MCGL = 0M = 0
gα = 0.05, cα = 0 gα = 0.05, cα = 0
∂αρ0/ρ0 = −0.02, ∂αTe0/Te0 = 0 ∂αρ0/ρ0 = −0.01, ∂αTe0/Te0 = 0
Fig. 4.4 – Fre´quence ω2 des modes de quasi-interchange en fonction de k2‖ pour diffe´rentes
situations re´pertorie´es en-dessous et correspondant aux trois cas re´ve´le´s par l’e´tude de la
section 4.4.3. Le vecteur d’onde paralle`le varie de 0 a` 0.08. Les courbes bleues repre´sentent
le mode de type 1, et celles en rouge le mode de type 2.
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Espace Type De´nomination E´tude
des parame`tres quasi-interchange double-adiabatique de stabilite´
ω20 ≥ 0 type 1 Alfve´n stable ∀k‖
type 2 lent jamais stable
ω21 ≤ ω20 < 0 type 1 lent jamais stable
type 2 Alfve´n stable ∀k‖
ω20 < ω
2
1 type 1 lent jamais stable
type 2 Alfve´n stable pour k‖ > k
∗
‖
Tab. 4.3 – Domaines de stabilite´ et connections entre les modes double-adiabatiques et
les types de quasi-interchange dans le cas ou` F ≥ 0 > N .
Espace Type De´nomination E´tude
des parame`tres quasi-interchange double-adiabatique de stabilite´
ω20 > ω
2
1 ≥ 0 type 1 lent stable ∀k‖
type 2 Alfve´n stable pour k‖ < k
∗
‖
0 ≤ ω20 < ω21 type 1 lent stable ∀k‖
type 2 Alfve´n jamais stable
ω20 < 0 type 1 Alfve´n jamais stable
type 2 lent stable ∀k‖
Tab. 4.4 – Comme dans le tableau pre´ce´dent mais dans le cas de la MHD-inverse, i.e. dans
le cas ou` N ≥ 0 > F .
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FCGL > 0 >MCGL MCGL > 0 > FCGL
VA = 1, C⊥ = 2, C‖ = 0.6 VA = 0.5, C⊥ = 0.5, C‖ = 1
FCGL = 4.64,MCGL = −2.48 FCGL = −0.5,MCGL = 2.83

















































C2‖F = NF = 0MCGL = 0M = 0
gα = 0.1, cα = 0 gα = 0.1, cα = 0
∂αρ0/ρ0 = 0.1, ∂αTe0/Te0 = 0 ∂αρ0/ρ0 = 0.2, ∂αTe0/Te0 = 0















































C2‖F = NF = 0MCGL = 0M = 0
gα = 0.1, cα = 0 gα = 0.1, cα = 0
∂αρ0/ρ0 = −0.001, ∂αTe0/Te0 = 0 ∂αρ0/ρ0 = 0.14, ∂αTe0/Te0 = 0




















































C2‖F = NF = 0MCGL = 0M = 0
gα = 0.1, cα = 0 gα = 0.1, cα = 0
∂αρ0/ρ0 = −0.2, ∂αTe0/Te0 = 0 ∂αρ0/ρ0 = −0.01, ∂αTe0/Te0 = 0
Fig. 4.5 – Fre´quence ω2 des modes de quasi-interchange en fonction de k2‖ pour les diffe´ren-
tes situations re´pertorie´es en-dessous et correspondan taux trois cas re´ve´le´s par l’e´tude de la
section 4.4.3. Le vecteur d’onde paralle`le varie de 0 a` 0.16. Les courbes bleues repre´sentent
le mode de quasi-interchange de type 1, et celles en rouge le mode de type 2.
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4.5 Conclusions
L’extension de l’article de Ferrie`re et al. [1999] traitant des plasmas isotropes inho-
moge`nes, en rotation, au cas des plasmas gyrotropes est mene´e dans ce chapitre. L’e´tude
des ondes et instabilite´s basse-fre´quence est re´alise´e a` l’aide d’une approche purement
fluide, base´e sur la the´orie double-adiabatique et les e´quations CGL propres a` cette the´orie.
Les modes de quasi-interchange, pour lesquels la stratification et la rotation du milieu sont
importants, y font l’objet d’une e´tude approfondie.
De la meˆme manie`re que dans l’approche utilise´e par Ferrie`re et al. [1999], les proprie´te´s
des modes de quasi-interchange sont mises en e´vidence et servent par la suite a` de´river
leur relation de dispersion, a` l’aide d’une approche semi-locale perpendiculairement aux
lignes de champ. En se restreignant ensuite au cas ou` les parame`tres de l’e´quilibre sont
invariants le long des lignes de champ et au cas ou` la stratification est porte´e par le vecteur
unitaire êα (cas 1D), on obtient une relation de dispersion locale, que l’on analyse dans le
cas sans rotation.
On observe que les modes d’Alfve´n et lent constituent les modes de quasi-interchange.
Le crite`re local et le domaine d’instabilite´ des modes de quasi-interchange, ainsi que les
connections entre ces modes et les modes double-adiabatiques sont mis en e´vidence. La
synthe`se des re´sultats obtenus est re´alise´e a` travers notamment les tableaux et figures
finaux
Cependant, certaines incohe´rences lie´es a` l’utilisation de la the´orie double-adiabatique
ont e´te´ releve´es au cours de cette e´tude, notamment a` travers l’obtention du crite`re et
des proprie´te´s de l’instabilite´ miroir dans un plasma gyrotrope homoge`ne. Les re´sultats
de la the´orie double-adiabatique quant a` cette instabilite´ diffe`rent en effet sensiblement
de ceux connus en the´orie cine´tique, exacts quant a` eux. Une telle incohe´rence ne peut
pas nous satisfaire et nous oblige a` remettre en question l’utilisation de la the´orie double-
adiabatique. Le chapitre suivant se propose, partant de cette constatation, de comprendre
pourquoi et de caracte´riser ainsi les limites de la the´orie double-adiabatique.
Chapitre 5
Retour sur les e´quations d’e´tat
Dans ce chapitre, on s’inte´resse a` l’e´quation de Vlasov perturbe´e obtenue dans le cha-
pitre 3, en cherchant a` l’utiliser pour en de´duire l’e´volution exacte des perturbations de
pressions thermiques. Apre`s avoir rendu l’e´quation de Vlasov perturbe´e exploitable, son
inte´gration nous conduit a` des e´quations d’e´tat exactes. On compare alors les e´quations
d’e´tat obtenues avec celles issues de la the´orie double-adiabatique, dans le but de com-
prendre les incohe´rences souleve´es dans le chapitre pre´ce´dent.
5.1 E´quations d’e´tat exactes
L’objectif de cette section est d’obtenir des e´quations d’e´volution des pressions ther-
miques perpendiculaire et paralle`le exactes, a` partir de la the´orie cine´tique et de l’e´quation
de Vlasov, dans sa limite basse-fre´quence. Toutes les e´quations qui vont suivre dans cette
section sont valables pour chaque espe`ce du plasma. Le plasma est quant a` lui gyrotrope,
stratifie´ et en rotation, sauf lorsque spe´cifie´.
La relation de Vlasov perturbe´e (3.31) n’est pas directement utilisable telle qu’elle
est pre´sente´e. Pour l’exploiter, il est ne´cessaire de faire l’hypothe`se restrictive que les
parame`tres de l’e´quilibre sont invariants le long des lignes de champ. En effet, en supposant
que ces parame`tres n’ont pas de variations le long des lignes de champ, on de´duit de







) de l’e´quation (3.31) sont alors nuls, et on obtient une e´quation
explicite pour δf .
En prenant la transforme´e de Fourier des perturbations le long des lignes de champ,
c’est a` dire en remplac¸ant ∂
∂s
par i k‖, en utilisant le fait que δV⊥ = −i ω δr⊥ et que
δêB = i k‖ δr⊥ d’apre`s (3.8) et (3.13)-(3.14), puis finalement en divisant par le terme




















− (k‖ g⊥ − 2ω Ω× êζ − ω v‖ c0) · δr⊥] ∂f0∂v‖ , (5.1)
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avec, on rappelle (3.2), DA ≡ δA+∇A0 · δr la perturbation Lagrangienne de la quantite´
A (A = f ou B). Dans la limite homoge`ne, DA ≡ δA.
Par commodite´ d’e´criture on posera par la suite :
δF‖ = q δE‖ +mg⊥ · δêB − (2mΩ× δV⊥) · êζ
= q δE‖ + im
(
k‖ g⊥ − 2ω Ω× êζ
) · δr⊥ · (5.2)
δF‖ est la composante paralle`le de la perturbation de la force agissant sur une particule
charge´e, avec contribution des forces e´lectrique, gravitationnelle et de Coriolis repective-
ment.




















− (k‖ g⊥ − 2ω Ω× êζ − ω v‖ c0) · δr⊥] ∂f0∂v‖ · (5.3)
Pour poursuivre, il est ne´cessaire de faire une hypothe`se sur la forme des fonctions de
distribution a` l’e´quilibre, afin d’exprimer les termes en ∂f0/∂v⊥ et ∂f0/∂v‖. Dans cette
section, on va supposer que les fonctions de distribution a` l’e´quilibre sont bi-Maxwelliennes.

























ω − k‖ v‖
mv2‖
T‖
c0 · δr⊥ , (5.4)
ou` l’on a utilise´ le fait que (∂f0/∂vj) = −(mvj/Tj) pour j =⊥, ‖ dans le cas de bi-
Maxwelliennes (cf (A5.1)).
L’e´tape suivante consiste a` conside´rer les moments d’order 0 et 2 de l’e´quation de Vlasov
perturbe´e (5.4), c’est a` dire a` l’inte´grer sur l’espace des vitesses, apre`s multiplication par
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c0 · δr⊥ ,
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c0 · δr⊥ ,
]
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Le premier terme du membre de droite repre´sente l’effet d’une compression perpendiculaire,
qui augmente a` la fois la densite´ et la tempe´rature perpendiculaire des espe`ces, d’ou` le
facteur 2 dans l’e´quation pour la pression perpendiculaire (5.6).
Le second repre´sente les effets d’une compression paralle`le due au mouvement paralle`le
variant le long de la ligne de champ (premier terme des expressions entre crochets) et
au mouvement perpendiculaire a` travers les lignes de champ courbes (second terme des
expressions entre crochets).
Les e´quations re´sultantes sont valables pour chaque espe`ce du plasma et font apparaˆıtre
les fonctions adimensionne´es suivantes :




ω − k‖ v‖
f0 dv (5.8)






















130 CHAPITRE 5. RETOUR SUR LES E´QUATIONS D’E´TAT
et qui satisfont
K⊥ = K (5.11)






ou` l’on rappelle que les vitesses thermiques perpendiculaire et paralle`le de chaque espe`ce









Les fonctions adimensionnalise´es (5.8)-(5.10) de´finies ici font intervenir l’effet Landau,
qui traduit la re´ponse diffe´rentielle de particules avec des vitesses paralle`les diffe´rentes a`
une perturbation d’origine ondulatoire. L’effet Landau est caracte´rise´ dans les expressions
(5.8)-(5.10) par le parame`tre :
k‖ v‖
ω − k‖ v‖
· (5.15)
Cet effet traduit l’interaction ondes-particules, caracte´ristique de la the´orie cine´tique. L’an-
nexe A donne certaines proprie´te´s de ces fonctions utiles par la suite.
En e´liminant le terme entre crochet entre les e´quations (5.5) et (5.6) et entre (5.5) et





























Les e´quations d’e´tat des perturbation des pressions thermiques perpendiculaire et paralle`le
pour chaque espe`ce du plasma obtenues ci-dessus sont exactes et closent cette section,
l’objectif ayant e´te´ atteint.
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5.2 Limite de la the´orie double-adiabatique
La comparaison entre les e´quations d’e´tat perturbe´es obtenues a` l’aide de la the´orie
double-adiabatique (3.18)-(3.19) et celles obtenues a` l’aide de l’e´quation de Vlasov (5.16)-
(5.17) montre que la the´orie double-adiabatique n’est pas valable, a` moins que les condi-
tions particulie`res suivantes ne soient ve´rifie´es :
K → 0 et K‖K → 0 , (5.18)
ce qui est le cas lorsque l’on observe les expressions (5.8)-(5.10) si et seulement si
|ω| À (vT‖ k‖) , (5.19)
a` condition que ω reste dans le domaine basse-fre´quence conside´re´.
Physiquement, la mise en de´faut de la the´orie double-adiabatique peut se comprendre
comme suit.
Dans un plasma isotrope, les collisions sont suppose´es suffisamment nombreuses pour
maintenir les fonctions de distribution proches de bi-Maxwelliennes. En conse´quence, le
flux de chaleur s’annule, le plasma se comporte de fac¸on adiabatique et l’e´quation d’e´tat
(D/Dt)(P/ργ = 0 de´crit l’e´volution de la pression thermique. Dans un plasma gyrotrope
ou` les collisions sont absentes, l’e´volution de la fonction de distribution des particules est
re´gie par l’e´quation de Vlasov, qui n’a aucune raison de favoriser le cas bi-Maxwellien.
































condition re´sultante de la de´rive´e logarithmique de la de´finition d’une distribution bi-
Maxwellienne donne´e par (A5.1).
Cette condition est ge´ne´ralement incompatible avec l’expression (5.4) qui fait intervenir
l’effet Landau. Le caracte`re bi-Maxwellien de la fonction de distribution n’est donc pas
pre´serve´, de sorte que les flux de chaleur paralle`les ne s’annulent pas, ce qui viole la
condition sur laquelle la the´orie double-adiabatique repose (cf chapitre 2 section 4.2).




, toutes les particules ressentent la perturbation on-
dulatoire de fre´quence
(
ω − k‖ v‖
) ' ω. Puisque cette fre´quence est e´leve´e, les particules
ont peu de temps pour re´pondre a` la perturbation et leur mouvement paralle`le est peu
perturbe´, ce qui contribue de fac¸on ne´gligeable a` la perturbation de la fonction de distri-
bution. Celle-ci est donc domine´e par la perturbation du mouvement perpendiculaire, qui
ne de´truit pas le caracte`re bi-Maxwellien de la fonction de distribution (cf premier terme
de l’e´quation (5.3)). En conse´quence, la fonction de distribution reste bi-Maxwellienne et
les e´quations CGL (3.18) et (3.19) de la the´orie double-adiabatique sont valables.
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5.3 Plasma proton-e´lectron
On cherche a` obtenir, a` partir des perturbations des pression thermiques perpendicu-
laire et paralle`le des espe`ces du plasma, les perturbations de pression totale du plasma.
Dans le cas d’un simple plasma proton-e´lectron, la condition de neutralite´ implique
que le rapport de la perturbation de densite´ sur la densite´ a` l’e´quilibre des protons est e´gal
a` celui des e´lectrons, et a` celui du plasma dans son ensemble.
Cette constatation nous permet alors en sommant les e´quations (5.16)-(5.17) sur les
deux espe`ces pre´sentes (protons et e´lectrons) d’obtenir les perturbations de pressions per-











 (∇· δr)⊥ − (∇· δr)‖ (5.21)
DP‖
P‖0







 (∇· δr)‖ , (5.22)
ou` la sommation (indice s) concerne les protons (indice i) et les e´lectrons (indice e) et ou`
l’on a utilise´ les e´quations perturbe´es de continuite´ (3.2) et d’induction (3.14).
5.4 Plasma multi-espe`ces
L’objectif est le meˆme que celui de la section pre´ce´dente, sauf que le plasma conside´re´
comporte de nombreux ions autres que les protons, de charge et de masse diffe´rentes, ce
qui modifie le´ge`rement la me´thode utilise´e pour obtenir les perturbations de pressions
thermiques du plasma total, par rapport a` cette meˆme section.
Dans le cas des plasmas multi-espe`ces, la condition de neutralite´ n’implique plus que
les rapports de la perturbation de densite´ sur la densite´ a` l’e´quilibre des diffe´rentes espe`ces
du plasma soient e´gaux. Les expressions (5.16)-(5.17) ne peuvent donc pas eˆtre utilise´es
directement comme dans la section pre´ce´dente.
On revient alors aux e´quations (5.5)-(5.7) que l’on re´arrange en re´-inse´rant l’expression
comple`te de δF‖ donne´e par (5.3) et en introduisant
δW⊥ =
(
g⊥ − 2 ω
k‖





· δr⊥ , (5.23)
qui repre´sente le travail par unite´ de masse.
Ce re´arrangement nous permet de se´parer les termes de´pendant de la charge qs de ceux
de´pendant de la masse ms de l’espe`ce conside´re´e s, se´paration qui aura son importance
par la suite.
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L’expression entre crochets apparaissant dans les e´quations (5.5)-(5.7) s’ecprime alors en

















En sommant sur toutes les espe`ces pre´sentes dans le plasma, on obtient alors pour la















































































































On proce`de ensuite par e´tapes successives.
Tout d’abord, on exprime le champ e´lectrique paralle`le en fonction de DB et de δW⊥, en
utilisant les e´quations de quasi-neutralite´ a` l’ordre 0 et 1, rappele´es ci-dessous :
∑
s
qs ns0 = 0 et
∑
s
qsDns = 0 , (5.28)
a` l’aide des e´quations (5.5) et (5.24).
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On obtient alors le re´sultat interme´diaire suivant :
























 δW⊥ , (5.29)
qui re´injecte´ dans les e´quations (5.25)-(5.27) nous donnent les expressions interme´diaires
des perturbations de densite´ et des pressions perpendiculaire et paralle`le totales du plasma
en fonction de DB et de δW⊥. On donne ici simplement l’expression interme´diaire de la





























































 δW⊥ , (5.30)
Dans la limite homoge`ne (δW⊥ = 0) de ces e´quations interme´diaires et en utilisant
l’e´quation de l’induction (3.16) pour exprimer δB/B0, on obtient les e´quations d’e´tat







































































 (∇ · δr)⊥ ·
(5.32)
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des e´quations perturbe´e de continuite´ (3.3) et de l’e´quation interme´diaire (5.30), et en
e´liminant δW⊥ dans les e´quations interme´diaires des perturbations de pressions ther-
miques, on obtient au final des e´quations d’e´tat perturbe´es que l’on met sous la forme :
DP⊥
P⊥0
= −γ⊥⊥ (∇·δr)⊥ − γ⊥‖ (∇·δr)‖ (5.33)
DP‖
P‖0
= −γ‖⊥ (∇·δr)⊥ − γ‖‖ (∇·δr)‖ , (5.34)
une fois utilise´es les e´quations de continuite´ (3.3) et de l’induction (3.16) perturbe´es. Les
expressions des coefficients γ, tre`s lourdes, sont donne´s en annexe B a` la fin du chapitre. Ces
coefficients contiennent une information sur la composition du plasma, les espe`ces ayant des
charges et des masses tre`s diffe´rentes, et de´pendent de la fre´quence de la perturbation ω. On
re´pe`te que ce n’est que dans le cas ou` ω À (vT‖ k‖) que le plasma re´agit aux compressions
perpendiculaire et paralle`le de la meˆme manie`re que dans la the´orie double-adiabatique.
Enfin, malgre´ la lourdeur des coefficients γ obtenus, Il est ne´anmoins satisfaisant d’avoir
obtenu des e´quations d’e´tat exprime´es en fonction du de´placement δr pour la suite de
notre travail.
5.5 Ge´ne´ralisation
L’objectif de cette section est de ge´ne´raliser les re´sultats obtenus dans les sections
pre´ce´dentes, qui reposaient sur l’hypothe`se que les fonctions de distribution a` l’e´quilibre
e´taient bi-Maxwelliennes. On s’attache ici a` lever cette hypothe`se, en utilisant des fonctions
de distribution les plus ge´ne´rales possibles.
On conside`re l’e´quation de Vlasov perturbe´e (5.1) dont on prend les moments d’ordre
0 et 2. On inte`gre alors l’e´quation (5.1) sur l’espace des vitesses dv apre`s multiplication


































































→ 0 pour i = 1, 2
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(i, j, k) ∈ N3 ,
(5.38)
famille de fonctions a` partir de laquelle on de´finit les fonctions qui apparaissent dans les
e´quations (5.35)-(5.37) :
LnB = L001 ,LnE = L000 ,L⊥B = L101 ,
L⊥E = L100 = LnB ,L‖B = L011 ,L‖E = L010 ·
(5.39)
En e´liminant le terme entre crochet entre les e´quations (5.35)-(5.36) et (5.35)-(5.37),
on obtient les perturbations des pressions thermiques pour chaque espe`ce du plasma en













































ge´ne´ralisant les e´quations (5.16) et (5.17) obtenues dans le cas des plasmas bi-Maxwelliens.
Ces e´quations sont plus complique´es, car dans le cas des plasmas bi-Maxwelliens la plupart
des fonctions Lijk donne´es par les relations (5.39) sont identiques, a` savoir LnE = L⊥E =
LnB = K, L⊥B = 2K et L‖E = L‖B = K‖.
En prenant la limite ω À (vT‖ k‖) de ces deux e´quations, on retrouve les e´quations
CGL de la the´orie double-adiabatique, a` condition de supposer que les fonctions de distri-
bution sont syme´triques2 en v‖ (cf C5.3).
Les e´quations (5.40)-(5.41) nous permettent d’obtenir les expressions des perturba-
tions de pressions thermiques perpendiculaire et paralle`le dans le cas des plasmas proton-
e´lectron, de la meˆme manie`re qu’en section 5.3, en sommant sur les deux espe`ces ces
e´quations.






















































(∇ · δr)‖ · (5.43)
Les e´quations (5.40)-(5.41) sont par contre peu utiles dans le cas des plasmas multi-
espe`ces, et il nous faut revenir aux e´quations (5.35)-(5.37). La me´thode pour de´river les
e´quations des perturbations de pressions thermiques dans les plasmas multi-espe`ces est
alors totalement identique a` celle mene´e dans la section 5.4. Nous nous contentons d’en
donner alors les re´sultats, sans de´tailler toutes les e´tapes interme´diaires.
Nous obtenons dans un premier temps des e´quations e´quivalentes aux e´quations (5.31)
et (5.32) pour les perturbations des pressions thermiques totales dans le cas des plasmas








































































puis dans un second temps des e´quations e´quivalentes aux e´quations (5.33) et (5.34) dans
le cas des plasmas stratifie´s, en rotation et multi-espe`ces :
DP⊥
P⊥0
= −γ⊥⊥ (∇·δr)⊥ − γ⊥‖ (∇·δr)‖ (5.46)
DP‖
P‖0
= −γ‖⊥ (∇·δr)⊥ − γ‖‖ (∇·δr)‖ , (5.47)
avec les coefficients γ donne´s en Annexe C.
Enfin, on pourra ve´rifier qu’on retrouve bien les re´sultats bi-Maxwelliens pour toutes
les expressions de cette section, en utilisant LnE = L⊥E = LnB = K, L⊥B = 2K et
L‖E = L‖B = K‖.
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5.6 Conclusions
Ce chapitre a permis de mettre en de´faut l’approche fluide et de comprendre pour-
quoi les hypothe`ses de la the´orie double-adiabatique sont tre`s contraignantes et limitent
l’application de cette the´orie pour l’e´tude des ondes basse-fre´quence.
Un re´sultat essentiel de ce travail est qu’il permet d’obtenir des e´quations d’e´tat exactes
dans la limite basse-fre´quence qui nous inte´resse. En effet, l’inte´gration de l’e´quation de
Vlasov perturbe´e dans le cas ou` les parame`tres d’e´quilibre sont invariants le long des lignes
de champ, permet d’obtenir l’expression des perturbations des pressions thermiques per-
pendiculaire et paralle`le de´pendant uniquement de fonctions inte´grables nume´riquement
et du vecteur de´placement δr.
Par la suite, ces e´quations d’e´tat exactes seront employe´es pour fermer le syste`me
d’e´quations fluides perturbe´es de´crit dans le chapitre 3 et pour e´tudier les ondes basse-
fre´quence se propageant dans les plasmas gyrotropes. Cette approche est ainsi hybride,
mixte MHD-cine´tique, dans le sens ou` elle introduit le minimum de corrections issues de
l’approche cine´tique, ne´cessaires a` l’obtention d’e´quations d’e´tat perturbe´es exactes, et
qu’elle utilise la description macroscopique du plasma che`re a` l’approche MHD.
A noter que certains auteurs ont e´galement utilise´ par le passe´ ce type d’approche
hybride, Belmont and Rezeau [1987], Belmont and Mazelle [1992] ou encore Cheng and
Johnson [1999], d’un point de vue plus cine´tique (effet de rayon de Larmor conserve´,
re´sonances cyclotrons permises...).
Enfin l’avantage enfin de l’approche hybride telle qu’expose´e ici est qu’elle permet de
tenir compte de l’aspect multi-fluide des plasmas et de la forme des fonctions de distribu-
tion des vitesses des particules, proprie´te´s tout a` fait adapte´es a` la description des plasmas
pre´sents dans les environnements des plane`tes ge´antes qui nous inte´ressent ici.
A5 Annexe A






















les fonctions adimensionnalise´es donne´es par les expressions (5.8)-(5.10) peuvent eˆtre ex-
prime´es a` l’aide du parame`tre :
z = −i ω√
2 vT‖ k‖
(A5.2)
et de la fonction erreur, Φ(z) (cf Abramowitz et Stegun [1970]),
K = 1−√pi z [1− Φ(z)] exp (z2) , (A5.3)
K⊥ = K , (A5.4)
K‖ = 1− 2 z2 K · (A5.5)
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Dans la limite |z| ¿ 1,
K ' 1−√pi z











































lorsque <(z) > −|=(z)| ou, de fac¸on e´quivalente, =(ω) > −|<(ω)|, tandis que le compor-
tement asymptotique lorsque <(z) < −|=(z)| (ou, plus ge´ne´ralement, lorsque <(z) < 0)
de´coule des relations de syme´trie :
K(z) = K(−z) − 2√pi z exp (z2) , (A5.10)






Ces relations nous permettent entre autre de calculer nume´riquement les fonctions de´finies
par (5.8)-(5.10). On notera aussi que la fonction K de´finie par (5.8) est relie´e a` la fonction
de dispersion plasma Z(ζ) (Fried et Conte [1961]), avec ζ = x/
√
2 = i z, et a` sa de´rive´e
Z ,(ζ) par la relation :
K = 1 + ζ Z(ζ = −1
2
Z ,(ζ) · (A5.12)
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B5 Annexe B
Dans le cas de plasmas multi-espe`ces dont les fonctions de distribution a` l’e´quilibre














































































































































































































































Cette expression peut eˆtre simplifie´e en utilisant (5.11) et la quasi-neutralite´ du plasma a`

























































Dans le cas simple d’un plasma proton-e´lectron, on peut ve´rifier que les expressions









γ⊥‖ = 1 (B5.7)








et correspondent aux coefficients apparaissant dans les e´quations (5.21) et (5.22).
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C5 Annexe C
On s’inte´resse au cas des plasmas multi-espe`ces dont les fonctions de distribution a`
l’e´quilibre ne sont pas bi-Maxwelliennes. En faisant pour seule restriction l’hypothe`se que la
fonction de distribution a` l’e´quilibre est syme´trique en v‖, c’est a` dire que f(t, rg, v⊥, v‖) =
f(t, rg, v⊥, −v‖), il existe les relations suivantes entre certaines des fonctions Lijk de´finies
par (5.39) :






































→ 0 · (C5.3)
Si l’hypothe`se de syme´trie des fonctions de distribution en la variable v‖ n’avait pas








































En conservant l’hypothe`se de syme´trie par rapport a` la variable v‖ des fonctions de


















































avec d~v⊥ = 2piv⊥dv⊥.
Dans le cas des plasmas multi-espe`ces, les coefficients γ apparaissant dans les e´quations






















































































































































































































Cette expression peut eˆtre simplifie´e si les fonctions de distribution sont syme´triques en



























































dans le cas des plasmas homoge`nes
Dans ce chapitre, on revient sur l’e´tude des ondes basse-fre´quence dans un plasma
gyrotrope homoge`ne. Les incohe´rences de la the´orie double-adiabatique ont e´te´ mises en
e´vidence dans le chapitre pre´ce´dent et remettent en question l’utilisation d’une approche
purement fluide dans une telle e´tude, que ce soit dans le cas des plasmas homoge`nes ou
stratifie´s. Les re´sultats du chapitre pre´ce´dent quant a` la fermeture des e´quations de la
MHD avec des e´quations d’e´tat exactes pour les pressions thermiques nous encouragent a`
mettre en place un formalisme mixte MHD-cine´tique permettant de re´aliser l’e´tude exacte
des ondes basse-fre´quence dans un plasma gyrotrope. Le chapitre pre´sent est consacre´ a` la
mise en place d’un tel formalisme dans le cas des plasmas homoge`nes, afin de commencer
par le valider. Dans le chapitre suivant, on l’appliquera aux plasmas stratifie´s et en rotation,
qui nous inte´ressent dans le cadre de l’e´tude du me´canisme de l’interchange. La seule
hypothe`se sur laquelle repose l’e´tude des ondes dans ces deux chapitres concerne la forme
des fonctions de distribution des particules, qui seront suppose´es bi-Maxwelliennes.
6.1 Relation de dispersion
6.1.1 Plasma proton-e´lectron
On suit une approche similaire a` celle de´crite dans la section 4.1.1, a` cette diffe´rence pre`s
qu’on introduit cette fois dans les e´quations perturbe´es du mouvement obtenues dans le
cas homoge`ne dans cette meˆme section non plus les expressions (3.20) et (3.21) issues de la
the´orie double-adiabatique, mais les expressions exactes (5.21) et (5.22) des perturbations
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V 2A + C2∆
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k2‖ δr⊥ (6.1)
ω2 δs = k‖
[
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Les nouvelles grandeurs (autres que celles de´finies dans la section 4.1.1) apparaissant dans








pour les vitesses sonores perpendiculaire et paralle`le au carre´ de l’espe`ce s,























pour les vitesses sonores effectives perpendiculaire et paralle`le au carre´, la toute dernie`re
e´galite´ e´tant obtenue a` l’aide de (5.12).
L’e´quation du mouvement perturbe´e paralle`le (6.2) peut e´galement se re´-e´crire en utilisant
la relation (6.3) sous la forme :
k‖
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La diffe´rence essentielle avec les e´quations (4.1) et (4.2) est qu’ici la plupart des grandeurs
introduites, les vitesses sonores effectives notamment, de´pendent de la fre´quence de la
perturbation ω, et non plus seulement des grandeurs de l’e´quilibre, comme au chapitre 4.
La relation de dispersion line´aire des ondes basse-fre´quence dans un plasma gyro-
trope homoge`ne proton-e´lectron est donne´e par l’annulation du de´terminant du syste`me
constitue´ par les e´quations du mouvement perturbe´es, (6.1) et (6.2), projete´es suivant les
vecteurs de base. On obtient :{
















V 2A + C2⊥
) C2‖ − C4⊥) k2⊥ + (V 2A + C2∆) C2‖ k2‖] k2‖} = 0 (6.5)
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Cette relation de dispersion peut e´galement s’e´crire de manie`re e´quivalente en utilisant les
e´quations (6.1) et (6.4) :
{
ω2 − (V 2A + C2∆) k2‖}
×
{[















Dans le cas d’un plasma multi-espe`ces, on introduit cette fois dans les e´quations per-
turbe´es du mouvement obtenues dans le cas homoge`ne (section 4.1.1) les expressions
exactes des perturbations de pression donne´es par les e´quations (5.31)-(5.32). Les e´quations
du mouvement s’e´crivent alors :
ω2 δr⊥ = k⊥






























V 2A + C2∆
)
k2‖ δr⊥ (6.7)
























 k⊥ ·δr⊥ (6.8)
L’e´quation du mouvement perturbe´e paralle`le (6.8) peut e´galement se re´-e´crire ici en uti-




































 k⊥ ·δr⊥ (6.9)
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La relation de dispersion des ondes basse-fre´quence dans un plasma gyrotrope multi-
espe`ces obtenue a` l’aide du syste`me d’e´quations (6.7) et (6.9) est donne´e par :
{
ω2 − (V 2A + C2∆) k2‖} × {ω2 − [· · ·] k2⊥ − (V 2A + C2∆) k2‖} = 0 (6.10)
ou` le terme entre crochets se re´fe`re au terme entre crochets de l’expression (6.7).
6.1.3 Commentaires
Les relations de dispersion obtenues sont complexes, du fait de la pre´sence des fonctions
K et K‖ dans certains des termes, ces fonctions se pre´sentant sous la forme d’une inte´grale
(chapitre 5). La re´solution de ces relations passe donc par un traitement nume´rique, en
utilisant les proprie´te´s de ces fonctions de´crites dans l’annexe du chapitre pre´ce´dent.
Les formes (6.6) (plutoˆt que sa forme e´quivalente donne´e par (6.5)) et (6.10) des relations
de dispersion des ondes basse-fre´quence, respectivement dans un plasma proton-e´lectron et
multi-espe`ces, seront utilise´es par la suite lors du traitement nume´rique, car plus simples
a` la programmation.
De plus, les relations de dispersion obtenues apparaissent toutes sous la forme d’un
produit de deux facteurs.
Le premier d’entre eux est commun a` toutes et donne en s’annulant la relation :
ω2 =
(
V 2A + C2∆
)
k2‖ · (6.11)
Cette relation de dispersion constitue la relation de dispersion du mode d’Alfve´n. On
retrouve en introduisant cette relation dans les e´quations perturbe´es du mouvement per-
pendiculaire et paralle`le les proprie´te´s de ce mode, a` savoir :
δs = 0 (6.12)
k⊥ · δr⊥ = 0 · (6.13)
Ainsi, le de´placement δr associe´ a` ce mode est perpendiculaire au plan (B0, k).
Le mode d’Alfve´n satisfait trivialement les e´quations de la the´orie double-adiabatique,
puisque (Dρ/ρ0) et (DB/B0) sont nuls pour ce mode, comme on peut le montrer en
utilisant (6.12), (6.13), (3.1), (3.16) et (3.5) avec c0 = 0 en milieu homoge`ne. Il constitue
donc un pur mode fluide, avec les meˆmes proprie´te´s et la meˆme relation de dispersion que
celles obtenues a` l’aide de la the´orie double-adiabatique (cf section 4.1), et n’est donc pas
influence´ par la composition exacte du plasma.
Le second facteur apparaissant dans les relations de dispersion pre´ce´dentes correspond
aux modes compressionnels, pour lesquels δr se trouve dans le plan (B0, k).
6.2. E´TUDE DE STABILITE´ 149
On obtient les relations de dispersion des modes compressionnels suivantes :
ω4 −
[(











V 2A + C2⊥
) C2‖ − C4⊥) k2⊥ + (V 2A + C2∆) C2‖ k2‖] k2‖ = 0 ,
(6.14)
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(6.15)
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V 2A + C2∆
)
k2‖ = 0 ,
(6.16)
respectivement a` l’aide des e´quations (6.5) et (6.6) dans le cas des plasmas proton-e´lectron,
et de l’e´quation (6.10) dans le cas des plasmas multi-espe`ces.
On retrouve la relation de dispersion (4.3) des ondes basse-fre´quence dans un plasma
gyrotrope homoge`ne obtenue a` l’aide de la the´orie double-adiabatique, en prenant les
limites |ω| À (vT‖ k‖) des fonctions K ou K‖ et des parame`tres C⊥ et C‖. Cela` revient a`
remplacer dans chaque relation de dispersion (6.5), (6.6) et (6.10) les termes C⊥, donne´e
par (6.3), par 2C2⊥, C‖, donne´e par (6.3), par 3C2‖ , K par (A5.8) et K‖ par (A5.9). On
remarque que la relation de dispersion des ondes basse-fre´quence dans un plasma proton-
e´lectron donne´e par (6.5) est plus facile a` comparer avec la relation (4.3) que celle donne´e
par (6.6).
6.2 E´tude de stabilite´
On analyse les relations de dispersion obtenues a` l’aide du formalisme mixte MHD-
cine´tique dans le but de mettre en e´vidence les diffe´rentes instabilite´s apparaissant dans
un plasma gyrotrope homoge`ne.
Auparavant on de´finit les parame`tres suivants :
F = (V 2A + C2⊥ − C2‖ ) k2‖ (6.17)










correspondant aux parame`tres firehose F et miroirM de la the´orie cine´tique. L’expression
du parame`tre miroir donne´e ici est valable dans les plasmas proton-e´lectron.
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6.2.1 Mode d’Alfve´n
On rappelle la relation de dispersion du mode d’Alfve´n dans les plasmas gyrotropes :
ω2 = F k2‖ · (6.19)
On en conclut que le mode d’Alfve´n est stable si et seulement si F ≥ 0. Dans le cas
contraire ou` F < 0, le mode d’Alfve´n est instable a` l’instabilite´ firehose, comme de´ja`
discute´ dans la section 4.1.3.
6.2.2 Modes compressionnels
L’e´tude de stabilite´ des modes compressionnels dans les plasmas proton-e´lectron est
obtenue en de´veloppant leur relation de dispersion (6.14) ou (6.15) dans la limite ω → 0.






















= M k2⊥ + F k2‖ , (6.20)
le terme en ω2 ayant e´te´ conserve´ seulement pour le cas k⊥ = 0.
On en de´duit ainsi le crite`re de stabilite´, ainsi que le comportement des modes au
voisinage de la stabilite´ marginale. Le crite`re de stabilite´ s’e´crit ainsi :
M k2⊥ + F k2‖ ≥ 0 · (6.21)
Ce crite`re re´ve`le alors deux instabilite´s :
– Une instabilite´ firehose lorsque F < 0 ; l’instabilite´ apparaˆıt pour k‖ tel que :
k2‖
k2⊥
> −MF · (6.22)
– Une instabilite´ miroir, lorsqueM < 0 ; l’instabilite´ apparaˆıt pour k‖ tel que :
k2‖
k2⊥
< −MF · (6.23)
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Le cas F < 0 etM < 0 est tre`s rare en pratique.
A noter qu’il existe un sous-espace des parame`tres ou` les instabilite´s firehose et miroir
peuvent eˆtre excite´es simultane´ment, pour des vecteurs d’onde paralle`les certes diffe´rents
(lorsque V 2A ¿ C2⊥ notamment).
De la meˆme manie`re dans le cas d’un plasma multi-espe`ces, le de´veloppement dans la


























)] = M k2⊥ + F k2‖ , (6.24)
et on obtient le meˆme crite`re de stabilite´ que celui donne´ par l’e´quation (6.21), a` la
diffe´rence pre`s que le parame`tre miroirM s’e´crit dans ce cas :



















Ce crite`re re´ve`le alors les deux meˆmes instabilite´s que dans le cas d’un simple plasma
proton-e´lectron (voir le paragraphe en-dessous de (6.21)).
La comparaison de l’expression du crite`re de l’instabilite´ miroir a` k‖ = 0 issu du
formalisme mixte MHD-cine´tique, donne´e par (6.18) ou (6.25), et de l’expression du meˆme
crite`re issu de la the´orie double-adiabatique, donne´e par (4.13), montre qu’ils sont tre`s
diffe´rents.
En effet, en conside´rant soit un plasma proton-e´lectron tel que la tempe´rature des e´lectrons
est nulle, soit un plasma multi-espe`ces tel que toutes les espe`ces ont la meˆme anisotropie
de pression (pour reproduire une situation monofluide adapte´e a` la description double-
adiabatique), l’instabilite´ miroir dans le formalisme mixte MHD-cine´tique est instable a`
k‖ = 0 si et seulement si :
M = V 2A + 2C2⊥ (1−
C2⊥
C2‖
) < 0 ⇐⇒ P 2⊥0 > P‖0 (PM0 + P⊥0) , (6.26)
alors qu’elle l’est dans la the´orie double-adiabatique si et seulement si :
MCGL = V 2A + 2C⊥2 (1−
C2⊥
6C2‖
) < 0 ⇐⇒ P 2⊥0 > 6P‖0 (PM0 + P⊥0) · (6.27)
Dans ce cas, les deux crite`res exprime´s en terme de pressions magne´tique et thermiques
diffe`rent bien d’un facteur 6, comme annonce´ dans la section 4.1.3., et
M 6= MCGL · (6.28)
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La the´orie double-adiabatique ne pre´voit donc pas le bon crite`re de l’instabilite´ miroir,
connu en the´orie cine´tique pure. Le formalisme mixte MHD-cine´tique permet quant a` lui
d’en obtenir le crite`re exact. Par contre, le crite`re de l’instabilite´ firehose est le meˆme
dans les deux approches. Dans la suite de ce chapitre, d’autres diffe´rences existant entre
la the´orie double-adiabatique et le formalisme mixte MHD-cine´tique apparaˆıtront.
6.3 Modes compressionnels
6.3.1 Re´sultats analytiques
On s’inte´resse dans cette section au comportement des modes compressionnels solutions
de la relation de dispersion (6.16), tout d’abord lorsque le vecteur d’onde k est paralle`le au
champ magne´tique a` l’e´quilibre B0, puis lorsqu’il lui est perpendiculaire. Seule la relation
(6.16) est conside´re´e dans cette section, car elle est plus ge´ne´rale que les relations (6.14)-
(6.15), restreintes au cas des plasmas proton-e´lectron.
k⊥ = 0
En e´galant k⊥ a` 0 dans la relation de dispersion des modes compressionnels (6.16), on
obtient la solution triviale donne´e par :
ω2 =
(
V 2A + C2∆
)
k2‖ = F k2‖ (6.29)
et identique a` la relation de dispersion du mode d’Alfve´n (6.11) ou (6.19).
Le mode associe´ est e´galement de nature Alfve´nique, puisqu’il posse`de les proprie´te´s (6.13)
(k⊥ = 0) et (6.12) (en utilisant (6.8) avec k⊥ = 0.
Il existe des solutions additionnelles de la relation de dispersion (6.16), qui rendent la























































V 2A + C2∆
)
k2‖ δr⊥, (6.32)
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ce qui nous donne
δr⊥ = 0 , (6.33)
une fois k⊥ e´gal a` ze´ro et a` condition que (6.19) ne soit pas satisfaite. Le mode conside´re´
ici est donc purement longitudinal et en conse´quence de nature purement sonore.
L’autre solution est telle que Ks → ∞ pour rendre la quantite´ (6.27) infinie, ce qui revient
apre`s utilisation de (A5.8) et A(5.10) et (A5.2) a` la condition suivante :
ω = i ωi ωi → −∞ · (6.34)
Son existence a` k⊥ = 0 est the´orique, puisque son tre`s fort amortissement (ωi < 0) ne
lui permet pas d’eˆtre observe´e dans un environnement physique. Par la suite on verra que
cette solution correspond au mode miroir.
k‖ = 0
Dans ce re´gime, on distingue les cas ou` ω = 0 et ou` ω 6= 0.
Lorsque ω 6= 0, le parame`tre z = (ω/vT‖ k‖) de´fini dans l’annexe A du chapitre 5 tend
vers l’infini et les fonctions K peuvent eˆtre conside´re´es comme nulles (cf (A5.8) et (A5.2)).
On obtient alors :
ω2 =
(





ce qui co¨ıncide avec la relation de dispersion du mode rapide dans la the´orie double-
adiabatique (4.20). L’e´quation du mouvement paralle`le se re´duit de plus a` :
ω2 δs = 0 , (6.36)
de laquelle on en de´duit que δs = 0, conforme´ment aux proprie´te´s du mode rapide de la
the´orie double-adiabatique.
Lorsque ω = 0,
ω2 = 0 , (6.37)
le parame`tre z (A5.2) est inde´termine´. On obtient une e´quation implicite pour le rapport
ω/k‖ en remplac¸ant toutefois ω et k‖ par 0 dans (6.16) :(



























= 0 , (6.38)
e´quation de laquelle on peut de´duire le comportement de ω pour k‖ → 0. Cette e´quation
implicite contient en re´alite´ deux modes diffe´rents, le mode lent et le mode miroir.
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6.3.2 Re´sultats nume´riques pour un plasma proton-e´lectron
Me´thode
L’objectif de cette partie est de re´soudre nume´riquement la relation de dispersion
(6.15), pour des valeurs quelcuonques des parame`tres d’e´quilibre et en faisant varier le
vecteur d’onde paralle`le k‖ entre 0 et k. On rend la relation de dispersion utilise´e sans di-
mension, en y normalisant toutes les vitesses VA, Cs⊥, Cs‖, vTs‖ a` une vitesse de re´fe´rence

















ωr = <(ω) , (6.40)
ωi = =(ω) , (6.41)
qui repre´sentent respectivement la relation de dispersion (6.15) lorsqueDR = 0, la fre´quen-
ce et le taux de croissance de la perturbation.
Pour chaque valeur de k‖, on calcule la valeur de DR dans le plan complexe (ω =
ωr + i ωi) et on trace les isocontours correspondant a` des valeurs nulles des parties re´elle
et imaginaire de DR. Les intersections de ces courbes donnent alors les solutions de la
relation de dispersion (6.15), qui correspondent auxmodes basse-fre´quence dans un plasma
gyrotrope homoge`ne proton-e´lectron. Puisque la fonction DR ve´rifie
DR (−ωr + i ωi) = DR (ωr + i ωi) , (6.42)
les solutions de la relation de dispersion sont syme´triques par rapport a` ωr et il suffit alors
de de´terminer leur position dans le demi-plan ωr ≥ 0.
Re´sultats a` un k‖ donne´
Trois situations sont illustre´es ci-apre`s :
1. La premie`re (figure 6.1) est une situation ou` les parame`tres d’e´quilibre sont tels que
F > 0 etM > 0, de sorte que tous les modes compressionnels doivent eˆtre stables.
On constate, en effet, que toutes les intersections des isocontours <(DR) = 0 (lignes
continues) et =(DR) = 0 (lignes pointille´s) apparaissent dans le demi-plan complexe
ωi < 0. Toutes les solutions sont donc stables.
La re´solution nume´rique met en e´vidence trois modes compressionnels bien distincts.
Ces solutions seront repe´re´es par les lettres F (comme ’Fast’), S (comme ’Slow’) et
M (comme ’Mirror’), respectivement, pour de´signer les modes rapide, lent et mi-
roir, pour garder la terminologie employe´e dans les the´ories double-adiabatique et
cine´tique.
La solution repe´re´e par M correspond au mode miroir, bien connu en the´orie cine´tique
pure, qui est un mode basse-fre´quence purement non-oscillatoire, c’est a` dire, tel que
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ωr = 0. Le formalisme mixte MHD-cine´tique utilise´ ici montre que le mode miroir
est un mode a` part entie`re, re´sultat fondamental en soi. Ce mode apparaˆıt e´galement
toujours sous la forme d’une solution simple, alors que les modes rapide F et lent
S consistent en une paire de solutions (syme´triques par rapport a` ωr lorsque leur
fre´quence ωr est non-nulle).
La distinction entre les modes rapide et lent ne se fait pas ici en de´signant par rapide
le mode dont la vitesse de phase est la plus importante, comme en the´orie double-
adiabatique, mais en de´signant par lent le mode dont le taux d’amortissement est le































Fig. 6.1 – Solutions de la relation de dispersion (6.15) des modes compressionnels dans un
simple plasma proton-e´lectron avec les granderus adimensionnelles VA = 2, Ci⊥ = Ce⊥ =
Ci‖ = Ce‖ = 1 de sorte que F ,M > 0, et pour un vecteur d’onde adimensionnel k‖ =
0.5. Les solutions dans le plan complexe sont situe´es a` l’intersection des lignes continues
(<(DR) = 0) et des lignes en pointille´es (=(DR) = , 0). Les solutions sont repe´re´es par
les lettres F, S et M, qui de´notent, respectivement les modes rapide, lent et miroir . Tous
les modes sont stables dans ce cas, puisqu’ils ont tous un taux de croissance ωi ne´gatif.
2. La seconde situation (figure 6.2) illustre un cas (F < 0) ou` l’instabilite´ firehose est
excite´e.
Le mode lent S apparaˆıt tre`s fortement amorti. Le mode rapide F consiste ici en une
paire de solutions purement non-oscillatoires (ωr = 0) : la solution repe´re´e par F
+,
purement croissante et qui correspond a` un mode instable a` l’instabilite´ firehose, et
la solution repe´re´e par F−, purement de´croissante et amortie.
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Le mode miroir M n’apparaˆıt pas dans la figure, car il est trop fortement amorti
pour le vecteur d’onde paralle`le adimensionnalise´ choisi (k‖ = 0.9).
Enfin, contrairement a` la the´orie double-adiabatique, le mode compressionnel sujet































Fig. 6.2 – Comme dans la figure (6.1) avec VA = 1, Ci⊥ = Ce⊥ = 0.5, Ci‖ = Ce‖ = 1 de
sorte que F < 0 etM > 0, et pour k‖ = 0.9. Ici, une des branches du mode rapide, F+
est instable a` l’instabilite´ firehose.
3. La troisie`me situation (figure 6.3) illustre un cas (M < 0) ou` l’instabilite´ miroir est
excite´e.
Dans ce cas, les modes rapide F et lent S sont stables, alors que le mode miroir M
est instable (ωi > 0). Contrairement a` la the´orie double-adiabatique, ou` l’instabilite´
miroir apparaˆıt comme une instabilite´ du mode lent, le formalisme mixte MHD-
cine´tique utilise´ ici montre bien que c’est le mode miroir qui est sujet a` l’instabilite´
du meˆme nom.
La relation de dispersion a` la base de notre e´tude contient des fonctions transcen-
dentales, qui donnent lieu a` de nombreuses solutions mathe´matiques (et non des
artifices nume´riques). Certaines de ces solutions apparaissent sur la figure 6.3. Elles
sont tre`s fortement amorties et de ce fait ne repre´sentent pas de modes physiques
inte´ressants. Ces solutions additionnelles ou parasites existent aussi dans les figures
6.1 et 6.2, mais elles tombent en dehors du cadre propose´.































Fig. 6.3 – Comme dans la figure (6.1) avec VA = 2, Ci⊥ = Ce⊥ = 1, Ci‖ = Ce‖ = 0.6
de sorte que M < 0 et F > 0, et pour k‖ = 0.5. Ici, le mode miroir M est instable a`
l’instabilite´ miroir.
De´pendance en k‖
L’objectif est ici de suivre le comportement des modes compressionnels identifie´s ci-
dessus a` l’aide du traitement nume´rique (mode rapide F, lent S et miroir M) lorsque k‖
varie de 0 a` 1, et de comparer ce comportement avec celui obtenu dans la the´orie double-
adiabatique. Le cas k‖ = 0 e´tant divergent nume´riquement, on utilise les re´sultats donne´s
par (6.32) et (6.34).
Au pre´alable, re´insistons (cf la fin de la description de la premie`re situation illustre´e
nume´riquement dans cette section) sur le fait que la distinction entre les modes lent et
rapide n’est pas aussi triviale que celle base´e sur l’ordonnancement des vitesses de phase
dans la the´orie double-adiabatique (Krauss-Varban et al. [1994]). Dans le formalisme mixte
MHD-cine´tique, les courbes ωr en fonction de k‖ des diffe´rents modes sont susceptibles de
se croiser, auquel cas aucun mode ne posse`de la vitesse de phase la plus importante a`
travers toute la gamme de vecteur d’onde balaye´e.
Ce n’est que dans la limite ou` k‖ → 0 qu’un ordonnancement syste´matique existe, ce qui
nous aide a` diffe´rencier par la suite nos modes : par de´finition, le mode dont la relation a`
k‖ → 0 est donne´e par (4.20) ou (6.32) correspond au mode rapide, tandis que celui dont la
relation dans cette limite est donne´e par (6.34) de´finit le mode lent. En dehors de la limite
k‖ = 0, la fre´quence des modes lent et rapidepeut se croiser pour un k‖ non-nul, et dans
ce cas aucun des deux modes n’a une fre´quence plus grande que l’autre pour l’ensemble
des k‖ (compris entre 0 et k).
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Nous avons re´alise´ un grand nombre de runs (e´tude de cas) couvrant l’espace des
parame`tres et en avons tire´s les conclusions ge´ne´rales suivantes, qui sont illustre´es par les
figures 6.4-6.6, qui correspondent aux meˆmes cas de figure et valeurs de parame`tres que
ceux utilise´s pour les figures 6.1-6.3 :
– Le mode lent S voit sa fre´quence ωr augmenter de 0 d’apre`s (6.34) pour k‖ = 0 a`
la fre´quence acoustique de´duite de (6.28) pour k‖ = 1 ≡ k⊥ = 1 (cette fre´quence
est comprise entre la valeur isotherme ω = C‖ k‖ et la valeur issue de la the´orie
double-adiabatique ω =
√
3C‖k‖). Le mode lent est toujours stable et fortement
amorti (ωi ≤ 0 et |ωi| v ωr).
– Le mode rapide F voit sa fre´quence ωr varier de la fre´quence magne´tosonique donne´e
par (6.32) pour k‖ = 0 a` soit la fre´quence Alfve´nique donne´e par
√Fk‖ (cf (6.56))
si F ≥ 0, soit a` 0 si F < 0 pour k‖ = 1. Il est toujours stable et peu amorti, sauf
dans le cas F < 0 (illustre´ sur la figure 6.5), ou` il devient instable (au-dessus d’une
valeur critique de k‖) a` l’instabilite´ firehose et cesse d’eˆtre oscillatoire a` partir d’une
certaine valeur de k‖.
– Le mode miroir M est toujours non-oscillatoire (ωr = 0). Son taux de croissance
varie de 0 d’apre`s (6.34) pour k‖ = 0, a` −∞ d’apre`s (6.31) pour k‖ = 1. Le mode
miroir est stable ∀k‖ si M ≥ 0 (comme illustre´ dans les figures 6.4 et 6.5) ; sinon
il est instable a` l’instabilite´ miroir en-dessous d’une valeur critique de k‖ (comme
illustre´ dans la figure 6.6).
Les re´sultats issus de la the´orie double-adiabatique sont corrects (cf section 4.1) pour les
modes lent S et rapide F a` k‖ = 0. En dehors de cette limite, il n’y a pas de correspondance
syste´matique entre les modes lent et rapide de la the´orie double-adiabatique et ceux du
formalisme mixte MHD=cine´tique. En particulier, a` k⊥ = 0, c’est le mode de la the´orie
double-adiabatique se trouvant sur la branche Alfve´nique qui correspond au mode rapide
du formalisme mixte MHD-cine´tique, tandis que le mode de la the´orie double-adiabatique
se trouvant sur la branche sonore a un taux d’amortissement nul et une fre´quence ωr =√
3C‖ k‖ plus large que celle du mode lent du formalisme mixte MHD-cine´tique (pour
lequel C‖ k‖ < ωr <
√
3C‖ k‖).































Fig. 6.4 – Fre´quence ωr et taux de croissance ωi des modes compressionnels dans un
simple plasma proton-e´lectron en fonction du vecteur d’onde paralle`le adimensionnel k‖,
avec VA = 2, Ci⊥ = Ce⊥ = Ci‖ = Ce‖ = 1. Les valeurs de ωr calcule´es nume´riquement
sont indique´es par des losanges et celles de ωi par des croix. Les lignes continues, en tiret
et en pointille´ repe´sentent, respectivement, les modes rapide (F), lent (S) et miroir (M).
Ici, les trois modes sont stables pour toute valeur de k‖. En comparaison, les re´sultats
concernant les modes rapide et lent issus de la the´orie double-adiabatique sont repre´sente´s































Fig. 6.5 – Comme dans la figure (6.4) avec VA = 1, Ci⊥ = Ce⊥ = 0.5, et Ci‖ = Ce‖ = 1.
Ici, une des branches du mode rapide F est instable a` l’instabilite´ firehose pour k‖ > 0.88.































Fig. 6.6 – Comme dans la figure (6.4) avec VA = 2, Ci⊥ = Ce⊥ = 1, et Ci‖ = Ce‖ = 0.6.
Ici, le mode miroir M est instable a` l’instabilite´ miroir pour k‖ < 0.61.
6.3.3 Re´sultats nume´riques pour un plasma multi-espe`ces
Me´thode
Apre`s avoir traite´ nume´riquement le cas des plasmas proton-e´lectron, on s’inte´resse aux
plasmas multi-espe`ces. On fait varier la composition du plasma, afin d’en voir l’influence
sur le comportement des modes. Le traitement nume´rique est le meˆme que celui utilise´
dans le cas des plasmas proton-e´lectron, a` la diffe´rence qu’il est base´ sur la relation de
dispersion des modes compressionnels issue de l’e´quation (6.16) et la fonction :
DR(ω) = ω2 −



























 k2⊥ −F k2‖
(6.43)
Plasma saturnien
Dans un premier temps, on conside`re un plasma a` trois espe`ces, H+, O+ et e− (tel celui
de la magne´tosphe`re interne de Saturne, cf Richardson [1998]), qui posse`de les meˆmes vi-
tesses sonores globales (VA, C⊥, C‖) et les meˆmes vitesses sonores e´lectroniques (C⊥e, C‖e)
que le plasma proton-e´lecton de la figure 6.1. On suppose de plus que les deux ions ont
les meˆmes tempe´ratures et on impose une fraction d’ion oxyge`ne (de´finie par le rapport
ns0(O
+)/ne−0 que l’on fait varier entre 0 et 1. Les courbes ωr(k‖) et ωi(k‖) fonction sont
tre`s semblables aux courbes obtenues dans le cas d’un plasma proton-e´lectron, les modes
lent (S), rapide (F) et miroir (M) pre´sentant les meˆmes caracte´ristiques dans les limites
k‖ = 0 et k‖ = 1, ainsi que la meˆme de´pendance ge´ne´rale en k‖.
6.3. MODES COMPRESSIONNELS 161
On arrive aux meˆmes conclusions en utilisant d’autres valeurs des parame`tres d’entre´e (que
ceux correspondant au plasma de la figure 6.1). On s’inte´resse ensuite, pour un k‖ donne´,
a` l’e´volution des courbes ωr et ωi en fonction du rapport ns0(O
+)/ne−0. Les re´sultats sont































Fig. 6.7 – Fre´quence ωr et taux de croissance ωi des modes compressionnels dans un
plasma oxyge`ne-hydroge`ne-e´lectron en fonction de la fraction en ion O+, avec VA = 2,
C⊥ = C‖ =
√
2, Ce⊥ = Ce‖ = 1 et k‖ = 0.5. Les valeurs de ωr calcule´es nume´riquement
sont indique´es par des losanges, celles de ωi par des croix. Les lignes continues, en tiret et en
pointille´s repre´sentent, respectivement, les modes rapide, lent et miroir. En comparaison,
les re´sultats concernant les modes rapide et lent issus de la the´orie double-adiabatique sont
repre´sente´s par les lignes constitue´es en alternance de tirets et de pointille´s.
– Le mode rapide F apparaˆıt peu affecte´ par la composition du plasma et la fraction
d’oxyge`ne. Sa fre´quence reste a` peu pre`s constante et son taux d’amortissement reste
faible. Ce dernier augmente d’un facteur
√
m(O+)/m(H+) = 4 entre un plasma pur
oxyge`ne et un plasma pur hydroge`ne, voire d’un facteur 10 entre un plasma pur
hydroge`ne et un plasma mi oxyge`ne-mi proton.
– De meˆme, le mode miroir M est tre`s peu sensible a` la fraction d’oxyge`ne, sauf
de`s l’ajout d’une infime population d’oxyge`ne dans un plasma initialement pur hy-
droge`ne, son taux d’amortissement augmentant alors abruptement pour rester quasi-
constant ensuite.
– Le comportement du mode lent S est ambigu. Sa position dans le plan complexe
(ωr, ωi) est localise´e sans proble`me pour des plasmas pur oxyge`ne ou pur hydroge`ne,
de meˆme que l’on peut suivre l’e´volution de ces courbes lorsque ns0(O
+)/ne−0 va-
rie. Le proble`me est que, suivant que l’on parte d’un plasma pur oxyge`ne ou pur
hydroge`ne, les deux courbes ne se rejoignent pas. La figure 6.7 contient donc deux
paires de courbes pour le mode lent. Aucune des deux courbes ne repre´sente le mode
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lent pour toute valeur de la fraction d’oxyge`ne ns0(O
+)/ne−0. Nous choisissons de
de´finir le mode lent comme le mode le moins amorti, donc le plus physiquement
observable, le second mode mis en lumie`re e´tant conside´re´ comme une des autres so-
lutions parasites. Cette de´finition s’applique a` chaque valeur de ns0(O
+)/ne−0 prise
se´pare´ment.
Pour conclure quant a` la figure 6.7, un autre re´sultat qui s’en de´gage est que les trois
modes ont a` peu pre`s la meˆme fre´quence dans le cas d’un plasma pur hydroge`ne et d’un
plasma pur oxyge`ne.
Plasma jovien
Dans un second temps on s’inte´resse a` un plasma compose´ de 4 espe`ces ioniques (H+,
O+, S+ et S++), en plus des e´lectrons, tel celui reporte´ au voisinage de Io (Frank et
Patterson [1999]). Puisque O+ et S++ ont le meˆme rapport charge sur masse, ils sont traite´s
par la suite comme une seule et meˆme espe`ce O+. Les vitesses fluides (VA, C⊥, C‖) et les
vitesses sonores e´lectroniques (Ce⊥, Ce‖) sont interme´diaires entre celles de la figure 6.4
(pour laquelle le plasma pur hydroge`ne est stable), et celles de la figure 6.6 (pour laquelle
le plasma pur hydroge`ne est instable a` l’instabilite´ miroir). Les vitesses sonores ioniques













De manie`re ge´ne´rale, les courbes ωr(k‖) et ωi(k‖) des modes rapide, lent et miroir ont
des formes similaires a` celles obtenues pour un plasma proton-e´lectron.
Pour n’importe quelle combinaison des vitesses sonores ioniques, le mode rapide F est
stable par rapport a` l’instabilite´ firehose, puisque le crite`re de l’instabilite´ firehose ne
de´pend que des vitesses fluides (F = V 2A+C2⊥−C2‖ < 0 ) et non du de´tail de la composition
du plasma. Si on avait choisi les valeurs de la figure 6.5, le mode rapide aurait e´te´ instable
a` l’instabilite´ firehose a` partir d’un vecteur d’onde paralle`le k‖, qui, lui, aurait de´pendu
des vitesses sonores ioniques (cf e´quation 6.19).
Le mode miroir est stable lorsque seulement une seule espe`ce ionique est pre´sente ou lorsque
tous les ions ont le meˆme rapport C2i⊥/C
2
i‖, auquel cas le crite`re de l’instabilite´ miroir se
re´duit a` un crite`re fluide (cf e´quation 6.23). Cependant, en jouant sur les rapports C2i⊥/C
2
i‖,
il est possible de de´stabiliser le mode miroir pour des valeurs de k‖ suffisamment petites.
Inte´ressons-nous maintenant aux effets de la composition ionique du plasma et des
vitesses sonores ioniques sur la fre´quence et le taux de croissance des trois modes com-
pressionnels pour des valeurs fixe´es de k‖. Les cas e´tudie´s a` cet effet sont de´crits dans les
tableaux 6.1 et 6.2 et repre´sente´s sur la figure 6.8.































Fig. 6.8 – Fre´quence ωr et taux de croissance ωi des modes compressionnels dans un




2Ce‖, Ce⊥ = 1, Ce‖ = 0.7
et k‖ = 0.5. Le tableau 5.1 donne les fractions ioniques utilise´es (cas 1 a` 5), tandis que
le tableau 5.2) donne les vitesses ioniques conside´re´es (cas 6 a` 10). Les symboles utilise´s
pour repre´senter les valeurs de ωr et ωi des diffe´rents modes en fonction des diffe´rents cas
sont identiques a` ceux utilise´s dans la figure (6.7).
– Dans les cinq premiers cas (1-5) donne´s dans le tableau 6.1, la composition ionique est
variable, mais les tempe´ratures des ions sont suppose´es e´gales, de telle manie`re que











1 1 0 0
2 0.5 0.5 0
3 0.5 0.25 0.25
4 0.5 0 0.5
5 0.2 0.4 0.4
Tab. 6.1 – Composition ionique pour les cas 1-5 de la figure (6.8). Les vitesses sonores




Les re´sultats obtenus dans ce cas pour un plasma pur oxyge`ne ou un plasma pur
soufre sont quasiment identiques a` ceux obtenus pour un plasma pur hydroge`ne, le
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En re´sume´, a` partir de l’examen d’un grand nombre de cas diffe´rents, on constate que
la pre´sence de diffe´rentes espe`ces ioniques tend a` augmenter le taux d’amortissement
du mode rapide et a` diminuer la fre´quence du mode lent, tout en ayant en ge´ne´ral peu
influence sur le mode miroir. Par contre lorsque l’on conside`re la compe´tition entre
le mode miroir et les modes cyclotrons (un mode cine´tique instable dans les meˆmes
conditions que le mode miroir, i.e. lorsqueM < 0, mais a` des fre´quences plus e´leve´es)
la pre´sence de plusieurs espe`ces dans le plasma a e´te´ avance´e comme argument pour
comprendre pourquoi l’instabilite´ miroir apparaˆıt plus facilement que l’instabilite´
cyclotron (Gary [1992]) . Enfin, l’influence de la composition sur les modes rapide et
lent augmente lorsque les diffe´rences entre masses ioniques augmentent.
– Dans les cinq cas suivants (6-10) donne´s par le tableau 6.2, le plasma a une com-















6 0.9 0.1 0.5 0.5
7 0.1 0.9 0.5 0.5
8 0.5 0.5 0.5 0.5
9 0.5 0.5 0.8 0.2
10 0.5 0.5 0.2 0.8
Tab. 6.2 – Vitesses sonores ioniques pour les cas 6-10 de la figure (6.8). La composition
ionique est donne´e par ns0(H, O
+)/ne0 = 0.5.
Les re´sultats de ces cas de figure illustrent le fait que les changements dans les
tempe´ratures ioniques perpendiculaires affectent principalement la fre´quence ωr du
mode rapide et le taux de croissance du mode miroir, tandis que les changements
dans les tempe´ratures ioniques paralle`les affectent principalement la fre´quence du
mode lent et le taux de croissance des trois modes (a` travers les vitesses thermiques
paralle`les et les fonctions K qui en de´pendent). En particulier, le mode miroir est
instable pour des rapports C2i⊥/C
2
i‖ tre`s diffe´rents d’une espe`ce a` l’autre.
6.4 Conclusions
A l’aide de l’approche mixte MHD-cine´tique, nous avons re´alise´ dans ce chapitre l’e´tude
des ondes basse-fre´quence dans un plasma gyrotrope homoge`ne, proton-e´lectron ou multi-
espe`ce. Les relations de dispersion obtenues sont complexes, du fait de la pre´sence de fonc-
tions sous forme inte´grales (cf chapitre pre´ce´dent). Elles se composent de deux facteurs
distincts, dissociant la relation de dispersion du mode d’Alfve´n de celle des modes com-
pressionnels. L’attention s’est essentiellement porte´e par la suite sur ces derniers modes.
Le traitement analytique a permis de mettre en e´vidence les instabilite´s firehose du
mode d’Alfve´n et des modes compressionnels (dans une certaine gamme de vecteurs d’onde
paralle`les) lorsque F < 0, ainsi que l’instabilite´ miroir des modes compressionnels lorsque
M < 0.
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Le crite`re de l’instabilite´ firehose issu de notre formalisme mixte est le meˆme que celui
obtenu a` l’aide de la the´orie double-adiabatique, tandis que le crite`re de l’instabilite´ miroir
en est totalement diffe´rent.
Le traitement nume´rique a clairement montre´ que les modes compressionnels consistent
en trois modes, le mode rapide, le mode lent et le mode miroir, purement non-oscillatoire et
connu en the´orie cine´tique. Le comportement de ces trois modes lorsque le vecteur d’onde
varie a e´te´ e´tudie´, soulignant les nombreuses diffe´rences entre l’approche mixte, exacte, et
l’approche purement fluide :
– L’approche mixte permet de prendre en compte l’amortissement des modes compres-
sionnels (effet Landau). Ainsi ces modes ne sont pas tels que leur fre´quence au carre´
soit re´elle.
– L’instabilite´ firehose est une instabilite´ du mode rapide, et non du mode lent comme
dans la the´orie double-adiabatique.
– L’instabilite´ miroir est une instabilite´ du mode miroir, et non du mode lent comme
dans la the´orie double-adiabatique.
– L’approche double-adiabatique donne les bons re´sultats concernant les modes lent et
rapide seulement dans le cas ou` k‖ = 0. Par contre elle donne des re´sultats totalement
faux concernant le mode miroir. Le mode miroir est un mode a` part entie`re, comme
constate´ a` l’aide du formalisme mixte.
Le comportement des modes compressionnels dans un plasma multi-espe`ces en fonction de
la composition du plasma a e´galement fait l’objet d’une e´tude rapide.
Dans la suite du manuscript, les modes issus du formalisme mixte MHD-cine´tique et
mis en e´vidence dans ce chapitre seront appele´s modes pseudo-MHD (Alfve´n, rapide, lent
et miroir). Parmi les proprie´te´s des modes pseudo-MHD, l’une retient tout particulie`rement
notre attention pour la suite. Dans la limite k‖ → 0, les modes d’Alfve´n, lent et miroir
et eux seuls ont ω2 → 0 dans un plasma homoge`ne. Ils constitueront les modes de quasi-
interchange qui nous inte´ressent dans le chapitre suivant, une fois les effets d’une faible
stratification du milieu prise en compte.
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Chapitre 7
Formalisme mixte MHD-cine´tique
dans le cas des plasmas stratifie´s
en rotation
Dans ce chapitre, on de´rive la relation de dispersion ge´ne´rale des ondes basse-fre´quence
dans un plasma stratifie´, en rotation, a` l’aide du formalisme mixte MHD-cine´tique valide´ au
chapitre pre´ce´dent. On e´tudie tout particulie`rement les modes de quasi-interchange dans
un plasma proton-e´lectron. On aborde notamment le proble`me de leur stabilite´ locale dans
un plasma sans rotation et leur connection avec les modes pseudo-MHD mis en e´vidence
dans un plasma homoge`ne.
7.1 Relation de dispersion ge´ne´rale
On conside`re le plasma stratifie´ et en rotation dans tout ce chapitre. Afin de de´river
l’e´quation de dispersion des ondes basse-fre´quence dans de tels plasmas, on proce`de comme
dans le chapitre 4 et on remplace dans l’e´quation du mouvement perturbe´e (3.11) toutes
les perturbations par leurs expressions en fonction de δr. La plupart de ces expressions
ont e´te´ obtenues au chapitre 3 et restent identiques, que l’on se place dans le cadre de
la the´orie double-adiabatique comme dans le chapitre 4 ou dans le cadre du formalisme
mixte MHD-cine´tique comme dans ce chapitre. Les seules expressions qui diffe´rent sont
celles des perturbations des pressions thermiques. Dans le cadre du formalisme mixte
MHD-cine´tique, elles ont e´te´ obtenues au chapitre 5 et sont donne´es par les e´quations
(5.21) et (5.22).
On rappelle que ces expressions des perturbations ont e´te´ de´rive´es a` l’aide de l’hy-
pothe`se qu’il n’y avait pas de variations le long des lignes de champ des parame`tres
d’e´quilibre. On suppose e´galement comme dans la section 4.3.2 que ces parame`tres d’e´quili-
bre varient seulement dans la direction de la gravite´, que l’on repe`rera par le vecteur
unitaire êα par exemple (e´tude monodimensionnelle). Enfin, dans l’e´tude mene´e dans la
section 4.3.2, seules les perturbations avec une longueur d’onde k⊥ plus petite que l’e´chelle
de longueur des parame`tres de l’e´quilibre Heq e´taient conside´re´es. Cette hypothe`se permet-
tait de ne´gliger les variations transverses des parame`tres devant celles des perturbations
(approximation WKB).
L’e´tude locale permet alors de faire une transforme´e de Fourier de δr dans toutes les
directions, en lui donnant une de´pendance spatiale de la forme exp(ik · r). On obtient au
final a` partir de (3.11) une e´quation alge´brique, line´aire et homoge`ne pour δr.
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En projetant cette dernie`re e´quation suivant les vecteurs de notre syste`me de coordonne´es
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On retrouve la plupart des grandeurs (VA, C⊥, C‖, F , C⊥, C‖) de´finies dans les sections
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V 2A + C2⊥
· (7.3)
est la fre´quence de Rayleigh-Taylor magne´tique ge´ne´ralise´e au carre´. Les parame`tres ω20
et G ont des expressions tre`s diffe´rentes des parame`tres de la stratification ω20CGL donne´
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par la relation (4.46) et GCGL donne´ par (4.47) dans la the´orie double-adiabatique. Les
expressions (7.2) et (7.3) de´pendent notamment de ω, la fre´quence de la perturbation.
On peut estimer l’ordre de grandeur de la fre´quence magne´tique de Rayleigh-Taylor
au carre´, e´galement appele´e fre´quence magne´tique de Brunt-Va¨isa¨la¨ au carre´e, en utilisant












A noter que :
– On retrouve la relation de dispersion (6.8) ge´ne´rale des ondes basse-fre´quence dans
un plasma homoge`ne gyrotrope proton-e´lectron, en posant Ω = 0, ω20 = 0, G = 0.
– On retrouve e´galement la relation de dispersion obtenue dans le cas isotrope par
Ferrie`re et al., [1999], en remplac¸ant F par V 2A, C2⊥, ‖, C2⊥, ‖ et C4⊥ par C2s et C4s ,
respectivement (cf section 4.1.1).
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= 0 · (7.5)
On verra par la suite que le premier facteur concerne le mode rapide, tandis que le second
correspond aux autres modes basse-fre´quence (Alfve´n, lent et miroir) identifie´s dans le
chapitre pre´ce´dent et de´nomme´s modes pseudo-MHD.
7.2 Modes de quasi-interchange
7.2.1 Retour sur le cas homoge`ne
Les ondes basse-fre´quence dans un plasma gyrotrope homoge`ne ont fait l’objet d’une
e´tude exacte dans le chapitre pre´ce´dent, ainsi que leurs proprie´te´s de stabilite´. On rappelle
ainsi les quatre pseudo-MHD modes mis en e´vidence :
170 CHAPITRE 7. PLASMAS STRATIFIE´S
– Le mode d’Alfve´n (A) est un pur mode fluide, oscillatoire et non-amorti (=(ω) = 0)
lorsque F > 0, imaginaire pur (<(ω) = 0) et instable a` l’instabilite´ firehose dans le
cas contraire.
– Le mode rapide (F) est un mode oscillatoire et peu amorti, a` moins que F < 0,
auquel cas le mode rapide devient instable e´galement a` l’instabilite´ firehose pour
toute une gamme de vecteurs d’onde paralle`le suffisamment importants.
– Le mode lent (S) est toujours oscillatoire et fortement amorti.
– Le mode miroir (M) est un pur mode cine´tique, toujours stable et non-oscillatoire a`
moins queM < 0, auquel cas le mode miroir est instable a` l’instabilite´ miroir pour
toute une gamme de vecteurs d’onde perpendiculaires suffisamment importants.
En dehors du re´gime ou` k‖ ¿ k⊥, ces quatre pseudo-MHD modes ont des fre´quences
telles que ω2 ∼ V 2A k2, C2⊥, ‖ k2 (cf section 6.3.2). Ce n’est seulement dans le re´gime ou`
k‖ ¿ k⊥ que le mode d’Alfve´n, le mode lent et le mode miroir ont des fre´quences proches
de ze´ro, tandis que celle du mode rapide est e´gal a`
(





7.2.2 Effet de la stratification et modes de quasi-interchange
Lorsque le plasma est stratifie´ et en rotation, d’apre`s la relation (7.1) et en utili-
sant (7.4), la fre´quence de chaque mode est susceptible d’eˆtre modifie´e d’une quantite´
∆ω2 ∼ max (ω20, Ω2) ∼ (V 2A/H2eq) , (C2⊥, ‖/H2eq). Cette quantite´ est ne´gligeable devant
les fre´quences des modes pseudo-MHD dans un plasma homoge`ne, |∆ω2| ¿ ω2, a` part
pour les modes d’Alfve´n, lent et miroir dans le re´gime k‖ ¿ k⊥. Ce sont donc ces trois
modes dans ce re´gime de vecteurs d’onde qui constituent les modes de quasi-interchange.
Les proprie´te´s des modes de quasi-interchange dans le formalisme mixte MHD-cine´tique
sont les meˆmes que celles issues de la the´orie double-adiabatique et de´taille´es dans la section
4.2. Pour re´sumer, on obtient l’ordonnancement suivant des perturbations apparaissant












, (∇· δr)⊥ , (∇· δr)‖ ∼ ε (k⊥ δr⊥) (7.6)
δPT
PT0
∼ ε2 (k⊥ δr⊥) , (7.7)
suivant le parame`tre d’expansion ε de´finit par (4.22). Cet ordonnancement traduit la quasi-
incompressibilite´ perpendiculaire et paralle`le des modes de quasi-interchange et l’e´quilibre
de pression totale lors du mouvement associe´.
7.2.3 Relation de dispersion des modes de quasi-interchange
En suivant exactement les meˆmes e´tapes que celles de´crites dans la section 4.2, on
obtient directement la relation de dispersion des modes de quasi-interchange :
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ω4 −
{(
F + C2‖ −
C4⊥
































k2‖ = 0. (7.8)
On retrouve exactement le second facteur apparaissant dans l’e´quation (7.5). La relation de
dispersion des modes de quasi-interchange est ainsi obtenue de deux manie`res diffe´rentes,
a` partir de la relation plus ge´ne´rale (7.5) ou en utilisant les proprie´te´s de ces modes (7.8).





































k2‖ = 0 ·
(7.9)
La relation de dispersion des modes de quasi-interchange est une relation complexe a`
e´tudier, du fait de la pre´sence de nombreux parame`tres, de´pendant d’inte´grales nume´riques,
comme dans le cas homoge`ne. Elle contient ne´anmoins une foule d’informations de´rivables
analytiquement, que nous allons mettre en e´vidence par la suite. Du fait de cette com-
plexite´, on se limite au cas sans rotation.
7.3 E´tude de stabilite´ dans le cas sans rotation
On s’inte`resse a` la relation de dispersion des modes de quasi-interchange (7.9) obtenu
a` l’aide du formalisme mixte MHD-cine´tique, en l’absence de rotation (Ω = 0). Cette








V 2A + C2⊥
)(








G2 = 0 (7.10)
Par la suite le rapport k2β/k
2
⊥ sera conside´re´ e´gal a` 1, afin d’alle´ger les notations.
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7.3.1 Classification
On rappelle le re´sultat mis en lumie`re dans la section pre´ce´dente. Les modes de quasi-
interchanges dans les plasmas gyrotropes sont au nombre de trois, et consistent en les
modes d’Alfve´n, lent et miroir a` k‖ ¿ k⊥. On s’inte´resse dans cette section a` retrouver
la classification introduite par Newcomb [1961]. Dans la limite k‖ → 0, la relation de
dispersion (7.10) admet deux solutions distinctes, suivant si ω 6= 0 ou si ω = 0.
La premie`re est telle que ω 6= 0, le parame`tre z de´fini par (A5.2) est alors infini,
Ks → 0, et en conse´quence la relation (7.10) se simplifie en :

























et g0 = gα + (V
2
A − C2‖ ) cα.
Si ω20(z → ∞) ≥ 0, ω est re´el et le mode associe´ purement oscillatoire ; dans le cas
contraire, ω est imaginaire et le mode purement croissant (=(ω) > 0, de telle sorte que
=(ω) > −|<(ω)|). On rappelle d’apre`s la classification de Newcomb [1961] qu’un mode
ayant ce comportement dans la limite k‖ → 0 est un mode de quasi-interchange de type
1 (pur interchange). On ve´rifie bien que l’expression ω20(z → ∞) donne´e par (7.11) cor-
respond a` l’expression de ω20CGL donne´e par (4.46) en utilisant l’e´quilibre perpendiculaire
(2.20) pour e´liminer ∇PT0. Ce qui n’est pas surprenant, puisque le mode de type 1 a` k‖ = 0
est tel que z → ∞, cadre dans lequel la the´orie double-adiabatique donne des re´sultats
cohe´rents.
La seconde solution, ω = 0, est telle que pour k‖ = 0 :
ω2 = 0 (7.13)






V 2A + C2⊥
)
ω20 = G2 · (7.14)
Dans la classification introduite par Newcomb [1961], on retrouve les modes de quasi-
interchange de type 2 (pure translation).
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Pour eˆtre complet, dans la limite k‖ = 0, la relation (7.10) admet une troisie`me solution
mathe´matique (mais non physique), donne´e a` k‖ = 0 par ω = ωi avec ωi → −∞, et qui
rend Ks infinie dans (7.10).
En re´sume´, et contrairement au cas isotrope, on remarque qu’un et un seul mode de
quasi-interchange est de type 1, tandis que les deux autres sont de type 2.









V 2A + C2⊥
)
= 0 · (7.15)
Or en conside´rant la relation de dispersion (6.6) obtenue dans le chapitre pre´ce´dent, dans






















V 2A + C2⊥
)
= 0 · (7.16)
Le premier facteur correspond au mode rapide, le second au mode d’Alfve´n et le troisie`me
aux modes lent et miroir. Une fois le mode rapide e´limine´, la relation de dispersion (7.15)
correspond exactement a` l’e´quation (7.15). Cela` permet d’obtenir se´pare´ment pour k‖ ¿ k
la relation de dispersion des modes rapide et lent/miroir dans les plasmas homoge`nes
proton-e´lectron.
De plus, l’e´quation (7.15) peut e´galement eˆtre retrouve´e a` l’aide de l’e´quation (7.9) dans
la limite k‖ →∞. Ceci n’a cependant du sens dans le cas des modes de quasi-interchange
que si k‖ ¿ k (pour sa part, k peut eˆtre choisi tre`s grand arbitrairement). La conse´quence
pratique de ceci est que lorsque l’on augmente suffisamment k‖ pour que les effets de la
stratification deviennent ne´gligeables, on obtient les diffe´rents modes identifie´s au chapitre
pre´ce´dent dans leur limite k‖ ¿ k.
7.3.2 Nombre de solutions instables
On rappelle que les modes d’Alfve´n, lent et miroir constituent les modes de quasi-
interchange, et donc que ces modes sont au nombre de trois. On s’inte´resse dans un pre-
mier temps a` la condition pour la stabilite´ marginale des modes de quasi-interchange, qui
correspond a` :
DR(ω=0) = 0 (7.17)







ω20(0) + F k2‖
)
+ G2(0) (7.18)
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avec G2(0) et ω20(0) de´duits des relations (7.2) et (7.3) en prenant la limite ω → 0 ou
(z → 0 plutoˆt) des parame`tres C⊥, C‖ donne´s par (6.3) en remplac¸ant K et K‖ par 1 (cf
(A5.6)-(A5.7)).
On cherche ensuite exprimer G2(0) et ω20(0) en fonction de parame`tres connus, tel
M, le parame`tre de l’instabilite´ miroir dans un plasma gyrotrope homoge`ne, donne´ par


































· c0 · (7.21)
deux parame`tres inde´pendants deM.














et donne la condition de stabilite´ marginale suivante :
M
(
$20 + F k2‖
)
= g21 , (7.23)
ou` l’on a fait apparaˆıtre les parame`tres cle´s F etM gouvernant les instabilite´s firehose et
miroir de´finies dans le chapitre pre´ce´dent, respectivement.
Le comportement au voisinage de la stabilite´ marginale s’obtient a` l’aide d’un de´velop-


















7.3. E´TUDE DE STABILITE´ DANS LE CAS SANS ROTATION 175
ou` D est une fonction complique´e, de´pendant des parame`tres de l’e´quilibre, mais qui
pre´sente la proprie´te´ essentielle d’eˆtre positive.
Il apparaˆıt finalement qu’un mode au voisinage de la stabilite´ marginale est stable









≥ 0 · (7.25)
Dans le plan [M, $20 + F k2‖], la courbe de stabilite´ marginale, que nous de´noterons
par Cu, l et qui est de´finie par :
Cu, l(k‖) ≡ $20 + F k2‖ =
g21
M (7.26)
est une hyperbole. Sa branche supe´rieure correspondant au cas M ≥ 0 est repe´re´e par
u, sa branche infe´rieure correspondant au casM ≤ 0 est repe´re´e quant a` elle par l.
Un mode au voisinage de la stabilite´ marginale est stable / instable juste au-dessus /
en-dessous de la courbe de stabilite´ marginale Cu, l, d’apre`s (7.25). La figure 7.1 repre´sente
les courbes de stabilite´ marginale dans le plan
[
M, $20 + F k2‖
]
. En partant du coin droit
en haut de la figure et en se dirigeant vers le coin gauche en bas, un premier mode stable
jusque-la` devient instable en traversant Cu et le reste partout ensuite, tandis qu’un second
mode stable jusque-la` devient instable en traversant Cl.
Une autre de´monstration de ce re´sultat consiste a` revenir au cas des plasmas ho-
moge`nes, dans le plan [M, F k2‖] (figure 7.2), la courbe Cu se compose de l’axe vertical
F k2‖ positif et de l’axe horizontalM positif, tandis que la courbe Cl se compose des axes
vertical et horizontal ne´gatifs. D’apre`s le chapitre pre´cedent et concernant les modes sus-
ceptibles d’eˆtre influence´s par la stratification, on sait que le mode d’Alfve´n est instable si
et seulement si F < 0, le mode miroir est instable si et seulement siM < 0 et le mode
lent n’est jamais instable.
En conse´quence :
1. Au-dessus de Cl, tous les modes sont stables.
2. Entre Cu et Cl, un et seulement un seul mode est instable.
3. En-dessous de Cl, deux et seulement deux modes sont instables.































Fig. 7.1 – Courbe de stabilite´ marginale, C, de´finie par la relation (7.26), dans le plan[
M, $20 + F k2‖
]
. Les parame`tres F , M, g1 et $20 sont donne´s par (6.17), (6.18), (7.20),
et (7.21). Les labels “stable” et “unstable” le long de la branche supe´rieure, Cu, et de
la branche infe´rieure, Cl, s’appliquent au mode marginalement stable sur la branche
conside´re´e, et de´crivent sa stabilite´ dans les deux regions delimite´es par cette branche.
Le nombre de modes instables est 0 dans la re´gion claire au-dessus de Cu, 1 dans la re´gion
le´ge`rement grise´e entre Cu et Cl, et 2 dans la re´gion grise´e en-dessous de Cl.































Fig. 7.2 – Comme pour la figure 7.1 mais dans le cas particulier d’un plasma homoge`ne
(g1 = 0 et $
2
0 = 0). Dans ce cas, concernant les modes les plus influence´s par la strati-
fication, on sait que le mode d’Alfve´n est instable si et seulement si F < 0 (re´gion ///),
le mode miroir est instable si et seulement si M < 0 (region \\\), et le mode lent est
toujours stable.
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Par continuite´, dans le cas d’un plasma stratifie´, le nombre de modes instables dans
chacune des trois re´gions identifie´es par les courbes Cu et Cl est le meˆme que dans le cas
homoge`ne, d’ou` les meˆmes conclusions en terme de nombre de modes instables.
En terme mathe´matique, on reprend la condition ne´cessaire et suffisante de stabilite´
de tous les modes donne´e par (7.25), et qui s’e´crit :
M≥ 0 et M
(
$20 + F k2‖
)
≥ g21 ; (7.27)
et on de´duit de la discussion pre´ce´dente que :
– SiM
(
$20 + F k2‖
)
< g21, un mode et seulement un est instable.
– SiM < 0 etM ($20 +F k2‖) > g12, deux et seulement deux modes sont instables.
Ce crite`re de stabilite´ de´pend de k‖ et si on s’affranchit de cette de´pendance, la condi-
tion ne´cessaire et suffisante de stabilite´ pour tout k‖ se´crit alors :
F ≥ 0 (7.28)




Les deux dernie`res conditions sont e´quivalentes a` (7.27) pour k‖ = 0. Les deux premie`res
conditions ne sont rien d’autres que celles gouvernant la stabilite´ des plasmas homoge`nes
(cf section 6.2). Les e´quations (7.28) et (7.29) sont automatiquement ve´rife´es dans le cas des
plasmas isotropes (F = V 2A,M = V 2A), tandis que (7.30) est une condition supple´mentaire
due a` la stratification. Elle est triviallement satisfaite dans le cas homoge`ne ($20 = 0,
g1 = 0). Dans le cas isotrope, on peut ve´rifier que l’on retrouve la condition donne´e par
Ferrie`re et al. [1999] (leur e´quation (32)).
La stabilite´ d’un plasma gyrotrope stratifie´ est donc gouverne´e par les quatre pa-
rame`tres suivants :
– F le parame`tre de l’instabilite´ firehose.
– M le parame`tre de l’instabilite´ miroir.
– $20 un premier parame`tre de´pendant de la stratification.
– g21 un second parame`tre de´pendant de la stratification.
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On s’inte´resse alors de fac¸on plus de´taille´e aux diffe´rents re´gimes de stabilite´ des modes
de quasi-interchange, de´finis par le tableau (7.1),
Re´gion I : M > 0 et $20 > g
2
1M
Re´gion II : M > 0 et $20 < g
2
1M
Re´gion III : M < 0 et $20 > g
2
1M
Re´gion IV : M < 0 et $20 < g
2
1M
Tab. 7.1 – Les quatre diffe´rentes re´gions de stabilite´ dans le plan [M, $20].
et repre´sente´s sur la figure 7.3 ci-contre.
On cherche a` pre´ciser le comportement des modes de quasi-interchange suivant k‖. La
discussion porte alors selon le signe de F et suivant la courbe se´parant les re´gions I de II,
et III de IV :
Cu, l(k‖=0) ≡ $20 =
g21
M· (7.31)
La discussion utilise e´galement la condition de stabilite´ absolue donne´e par (7.27) et le fait
qu’un mode changeant sa stabilite´ a` k‖ sur une des branches infe´rieure ou supe´rieure de la
courbe C(k‖) est stable partout au-dessus de cette branche et instable partout en-dessous
de cette dernie`re.































Fig. 7.3 – Partition dans le plan
[M, $20] des quatre re´gions de stabilite´ de´finies par
le tableau (7.1). Les parame`tres M,g1 et $20 sont donne´s par (6.18), (7.20), et (7.21).
Cu(k‖=0) et Cl(k‖=0) correspondent aux branches supe´rieures et infe´rieures de la courbe
de stabilite´ marginale pour k‖ = 0 (de´finie par (7.31)).































Fig. 7.4 – Figure illustrant les quatre re´gions de stabilite´ de´finies par le tableau (7.1)
dans le cas F > 0. Les parame`tres F ,M, g1 et $20 sont donne´s par (6.17), (6.18), (7.20),
et (7.21). Comme dans le cas de la Figure 7.3, les lignes se´parants les re´gions I de II et
III de IV correspondent aux branches supe´rieures et infe´rieures de la courbe de stabilite´
marginale a` k‖ = 0, C(k‖=0) (cf (7.31)). Dans ce cas, la courbe de stabilite´ marginale pour
un k‖ donne´, C(k‖) (cf (7.32)), correspond simplement a` la courbe C(k‖=0) translate´e vers
le bas d’une quantite´ F k2‖.
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Cas ou` F ≥ 0 :
La figure 7.4 illustre non seulement la courbe de stabilite´ marginale a` k‖ = 0, mais aussi
cette meˆme courbe pour une valeur de k‖ non-nulle,
Cu, l(k‖) ≡ $20 + F k2‖ =
g21
M · (7.32)
La courbe C(k‖) co¨ıncide avec la courbe C(k‖ = 0) translate´e vers le bas d’une quantite´
F k2‖ positive.
Sachant qu’un mode change de stabilite´ suivant sa position par rapport aux branches
de la courbe C(k‖) et qu’il est stable au-dessus de cette branche et instable en-dessous, on
en de´duit les conclusions suivantes :
1. Tous les modes sont stables en re´gion I pour tout k‖, les conditions (7.28)-(7.30)
e´tant remplies.
2. Sur la branche Cu(k‖ = 0), un mode,repe´re´ par W1, devient instable a` k‖ = 0.
3. Ce mode W1 est instable pour k‖ petit et stable sinon en re´gion II, tandis que les
autres modes sont stables pour tout k‖. Plus pre´cisemment, en repe´rant par P la
position de W1 dans le plan [M, $20] et par k∗‖ le vecteur d’onde paralle`le critique






alors W1 est instable pour k‖ < k
∗
‖ et stable pour k‖ > k
∗
‖.
En effet, pour k‖ < k
∗
‖, la courbe Cu(k‖) est au-dessus de la courbe Cu(k∗‖) et puisque
P est en-dessous de Cu(k‖) W1 est instable pour k‖.
4. W1 est instable pour tout k‖ en re´gion III, puisque cette re´gion est toujours situe´e
en-dessous de toutes les courbes Cu(k‖). Les autres modes sont stables pour tout k‖.
5. Sur la branche Cl(k‖ = 0), un deuxie`me mode, repe´re´ par W2, devient instable a`
k‖ = 0.
6. W1 est instable en re´gion IV pour tout k‖, W2 est instable pour k‖ < k
∗
‖ et stable
pour k‖ > k
∗
‖, et le dernier mode de quasi-interchange est stable pour tout k‖ car
il ne peut y avoir que deux modes instables. k∗‖ est le vecteur d’onde critique tel
que Cl(k∗‖) passe par la position de W2 dans le plan [M, $20], son expression e´tant
e´galement donne´e par l’e´quation (7.32). Le mode W1 est toujours plus instable que
W2 pour tout k‖.































Fig. 7.5 – Figure illustrant les quatre re´gions de stabilite´ de´finies par le tableau (7.1) dans
le cas F < 0. Tous les symboles ont e´te´ de´finis dans la figure pre´ce´dente. Ici, la courbe de
stabilite´ marginale pour k‖, C(k‖), correspond a` la courbe C(k‖=0) translate´e vers le haut
d’une quantite´ |F| k2‖.
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Cas ou` F < 0 :
La courbe C(k‖) co¨ıncide avec la courbe C(k‖ = 0) translate´e vers le haut d’une quantite´
|F| k2‖ positive (figure 7.5), ce qui constitue la diffe´rence avec le cas pre´ce´dent.
En adaptant le raisonnement du cas F ≥ 0 a` ce cas de figure, on obtient les conclusions
suivantes :
1. Tous les modes sont stables en re´gion I pour tout k‖, a` part un mode, repe´re´ par
W1, qui est stable pour k‖ < k
∗
‖ et instable pour k‖ > k
∗
‖, avec :
|F| (k∗‖)2 = $20 −
g21
M (7.34)
En effet, si P de´signe la position de W1 dans le plan [M, $20] et par k∗‖ le vecteur
d’onde paralle`le critique tel que Cu(k∗‖) passe par P, la courbe Cu(k‖) se trouve au-
dessus de Cu(k∗‖) pour k‖ > k∗‖ et W1 est instable.
2. Sur la courbe Cu(k‖ = 0), W1 devient instable pour k‖ = 0.
3. W1 est instable en re´gion II pour tout k‖, et tous les autres modes sont stables pour
tout k‖.
4. W1 est instable en re´gion III pour tout k‖, un autre mode, repe´re´ par W2, est stable
pour k‖ < k
∗
‖ et instable pour k‖ > k
∗
‖, et le dernier mode de quasi-interchange est
stable pour tout k‖. W1 est plus instable ici aussi que W2 pour tout k‖.
5. Sur la courbe Cl(k‖ = 0), W2 devient instable pour k‖ = 0.
6. W1 et W2 sont instables en re´gion IV pour tout k‖, tandis que le dernier mode de
quasi-interchange est stable pour tout k‖, car deux modes et seulement deux sont
instable dans cette re´gion.
7.4. IDENTIFICATION DES MODES DANS LE CAS SANS ROTATION 185
7.4 Identification des modes dans le cas sans rotation
L’objectif de la section pre´ce´dente e´tait de de´terminer le nombre de solutions instables
dans le plan [M, $20 +F k2‖], ainsi que le vecteur d’onde paralle`le critique a` partir duquel
les diffe´rentes instabilite´s apparaissent. L’objectif de cette section est d’identifier les modes
instables, du point de vue pseudo-MHD discute´ dans le chapitre pre´ce´dent (Alfve´n, lent
et miroir) et du point de vue quasi-interchange (type 1 / type 2) d’apre`s la classification
de Newcomb [1961].
7.4.1 Point de vue quasi-interchange
Un mode de quasi-interchange est par de´finition de type 1 ou 2 suivant s’il ve´rifie la
relation (7.11) ou la relation (7.13) a` k‖ = 0. Lorsque ω
2
0(z →∞) = 0, les deux types sont
de´ge´ne´re´s et la possibilite´ pour deux modes d’e´changer leur type existe. Il apparaˆıt de`s
lors essenciel de localiser la courbe L1 correspondant a` :
L1 ≡ ω20(z→∞) = 0 (7.35)
dans le plan [M, $20], et notamment de la comparer a` la courbe C(k‖ = 0).
Puisque, d’apre`s (7.12) et (7.21),












































V 2A + C2⊥(∞)
− 1
V 2A + C2⊥(0)
]
g20 , (7.38)
l’expression (7.37) se re´-e´crit :

















V 2A + C2⊥(∞)
− 1
V 2A + C2⊥(0)
]
g20 , (7.39)
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ou` les indices ∞ et 0 indiquent que la limite ω → ∞ et ω → 0 des parame`tres doit eˆtre
conside´re´e.
En comparant l’expression (7.39) avec l’expression (7.31), on remarque que dans le
domaineM > 0, la courbe L1 se trouve toujours en-dessous de la courbe C(k‖ = 0). En
effet, dans ce domaine on ve´rifie aise´ment que les trois derniers termes de l’e´quation (7.39)










V 2A + C2⊥(0) =M+ C4⊥/C2‖ > 0
Pour des petites valeurs deM ne´gatives, L1 est au-dessus de C(k‖ = 0) qui tend vers −∞
lorsque M → 0−. Pour des valeurs de M plus ne´gatives, L1 peut soit eˆtre au-dessus de
C(k‖ = 0), soit eˆtre en-dessous. La position exacte des deux courbes dans ce domaine de
parame`tre ne de´pend pas que du seul parame`tre g1 entrant dans la de´finition de C(k‖ = 0).
La figure 7.6 illustre les diffe´rentes possibilite´s : soit les deux courbes ne s’intersectent
jamais, soit elles s’intersectent deux fois dans le domaineM < 0.





























































Fig. 7.6 – Branches supe´rieure et infe´rieure de la courbe de stabilite´ marginale pour k‖ = 0,
C(k‖=0) (de´finie par (7.31)), et courbe critique pour laquelle le mode de type 1 est stable
marginalement pour k‖ = 0, L1 (de´finie par (7.35) ou, de fac¸on e´quivalente, par (7.36)),
dans le plan
[M, $20]. Dans le cas ou`M > 0, la courbe L1 se trouve toujours en-dessous
de la courbe C(k‖ = 0). Dasn le cas ou` M < 0, la courbe L1 se trouve, soit entie`rement
au-dessus de la courbe C(k‖=0) (situation illustre´e en (a)), soit elle intersecte la courbe
C(k‖=0) (situation illustre´e en (b)).
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La courbe L1 de´finit les re´gions ou` le mode de type 1 est stable ou instable. Ainsi on
de´duit de l’e´quation (7.11) qu’a` k‖ = 0, le mode de type 1 est stable si et seulement si
ω0(z → ∞) ≥ 0, c’est a` dire s’il se trouve au-dessus ou sur la courbe L1. On s’inte´resse
maintenant au comportement et a` la stabilite´ du mode de quasi-interchange de type 1
lorsque k‖ 6= 0. La discussion porte ici encore sur le signe de F le parame`tre firehose.
Lorsque F > 0, on de´montre par l’absurde, a` l’aide de la figure 4, qu’un mode stable
a` k‖ = 0 est stable a` tout k‖, et ceci inde´pendamment de son type.
En effet, si on conside`re un mode instable pour un k‖ 6= 0 donne´, sa position P dans le plan
[M, $20] sera en-dessous de l’une des deux branches (infe´rieure ou supe´rieure) de la courbe
C(k‖). Puisque cette courbe C(k‖) est en-dessous de C(k‖ = 0), P se trouve e´galement en-
dessous de l’une des deux branches correspondant a` C(k‖ = 0) et donc le mode est instable
a` k‖ = 0.
En conse´quence, au-dessus de L1, le mode de type 1 est stable nonseulement a` k‖ = 0,
mais aussi pour tout k‖ 6= 0. En-dessous de L1, le mode de type 1 est instable a` k‖ = 0 et
pour tout k‖ < k‖cri , avec k‖cri donne´ par (7.33) ou e´gal a` ∞.
Lorsque F < 0, un mode de type 1 a` k‖ = 0 est stable si il est situe´ au-dessus de L1 et
instable en-dessous. Cependant dans ce cas de figure, la courbe C(k‖) se trouve maintenant
au-dessus de la courbe C(k‖ = 0) comme illustre´ sur la figure 7.5 et il n’y a aucune garantie
qu’au-dessus de la courbe L1 un mode de type 1 reste stable pour tout k‖.
En re´sume´ :
1. Au-dessus de L1 (ω20(z →∞) > 0) :
– un mode de type 1 est stable pour tout k‖ si F > 0 ;
– un mode de type 1 est stable a` k‖ = 0 si F < 0.
2. En-dessous de L1 (ω20(z →∞) < 0) :
– un mode de type 1 est instable a` k‖ = 0 quelque soit le signe de F .
La seconde proprie´te´ de la courbe L1 concerne la possibilite´ pour deux modes de
quasi-interchange de types diffe´rents d’e´changer de type a` k‖ = 0. Le mode marginalement
stable sur la courbe C(k‖ = 0) est tel que ω = 0 d’apre`s (7.31), (7.22) et (7.17) et donc
ne´cessairement de type 2. Cependant ce mode peut devenir un mode de type 1, qui est tel
que ω = ω20(z → ∞), sur la courbe L1. Une telle permutation de type n’est possible que
sur la courbe L1, de manie`re a` assurer le fait que le mode de type 1 a` k‖ = 0 change de
stabilite´ sur cette courbe. Au cours d’une telle permutation (type 1 / type 2), le nombre
total de modes instables reste le meˆme.
On conclut maintenant en spe´cifiant les types des mode de quasi-interchange instables,
suivant le signe de F , en s’aidant de la section 7.3.2 et des figures 7.4 et 7.5. On rappelle
au pre´alable que les modes de quasi-interchange sont au nombre de trois, un de type 1 et
deux de type 2, et qu’au maximum deux et seulement deux peuvent eˆtre instables.
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Cas ou` F ≥ 0 :
1. Tous les modes sont stables en re´gion I.
2. Un mode et un seul est instable en re´gions II et III. Ce mode est de type 2 au-
dessus de L1 (le mode de type 1 e´tant stable au-dessus de cette courbe), et de type
1 en-dessous de L1.
3. Deux modes exactement sont instables en re´gion IV. Un des deux, W1 dans la section
7.3.2, est instable pour tout k‖, l’autre, W2, l’est seulement pour k‖ < k
∗
‖, avec
k∗‖ de´finit par l’e´quation (7.33). Au-dessus de L1 (configuration possible seulement
lorsque L1 intersecte Cl(k‖ = 0), cf figure 7.6b), les deux modes instables sont de
type 2. En-dessous de L1, un des deux modes instables est de type 1 et le deuxie`me
de type 2. Puisque W1 est toujours plus instable que W2, et puisqu’a` k‖ = 0 le mode
de type 1 (qui a ω = + i
√
|ω20(z →∞)|) est plus instable que celui de type 2 (qui a
ω = 0), la seule possibilite´ est que W1 est de type 1 et W2 de type 2.
Cas ou` F < 0 :
Ce cas est plus complique´ et les conclusions ne sont pas toujours permises. La raison
principale provient du fait que, contrairement au cas ou` F > 0, le mode de type 1 n’est
pas force´ment stable pour tout k‖ au-dessus de L1. Par contre il l’est toujours pour k‖ = 0.




‖ de´fini par (7.34). Ce mode
peut eˆtre de type 1 (stable seulement pour k‖ = 0) ou de type 2.
2. Un mode est instable pour tout k‖ en re´gion II. Ce mode est de type 2 au-dessus de
L1 (ou` le mode de type 1 est stable a` k‖ = 0) et de type 1 en-dessous (ou` le mode
de type 1 est instable a` k‖ = 0).
3. Deux modes sont instables en re´gion III. W1 est instable pour tout k‖, et W2 instable
seulement pour k‖ > k
∗
‖. Au-dessus de L1, W1 est de type 2, tandis que W2 peut
eˆtre de type 1 ou de type 2. En-de ssous de L1, W1 est de type 1 et W2 de type 2.
4. Deux modes sont instables pour tout k‖ en re´gion IV. Au-dessus de L1, ces deux
modes instables sont de type 2. En-dessous de L1, le plus instable des deux est de
type 1 (la` encore, le type 1 est plus instable que le type 2 a` k‖ = 0) et l’autre est de
type 2.
Le tableau page suivante re´capitule cette discussion.
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Domaines Modes Domaine
espace des parame`tres instables instabilite´
F > 0 M > 0 I au-dessous L1
II au-dessus L1 type 2 k‖ < k∗‖
en-dessous L1 type 1 k‖ < k∗‖
M < 0 III au-dessus L1 type 2 ∀ k‖
en-dessous L1 type 1 ∀ k‖
IV au-dessus L1 type 2 ∀ k‖
type 2 k‖ < k
∗
‖
en-dessous L1 type 1 ∀ k‖
type 2 k‖ < k
∗
‖
F < 0 M > 0 I au-dessus L1 type 1 or 2 k‖ > k∗‖
II au-dessus L1 type 2 ∀ k‖
en-dessous L1 type 1 ∀ k‖
M < 0 III au-dessus L1 type 2 ∀ k‖
type 1 or 2 k‖ > k
∗
‖
en-dessous L1 type 1 ∀ k‖
type 2 k‖ > k
∗
‖
IV au-dessus L1 type 2 ∀ k‖
type 2 ∀ k‖
en-dessous L1 type 1 ∀ k‖
type 2 ∀ k‖
Tab. 7.2 – Type des modes de quasi-interchange instables et vecteur d’onde correspondant
k‖ dans les diffe´rents domaines de l’espace des parame`tres e´mergeant de notre e´tude. Les
parame`tres F etM sont donne´s par (6.17) et (6.18). Les re´gions I − IV sont de´finies par
le tableau (7.1) et repre´sente´es sur la figure (7.3). La courbe critique L1 est de´finie par
(7.35) et repre´sente´e sur la figure (7.6). Le vecteur d’onde paralle`le critique k∗‖ est donne´
par (7.33) lorsque F > 0 et par (7.34) lorsque F < 0.
Dans le cas isotrope e´tudie´ par Ferrie`re et al. [1999], on retrouve les re´sultats de
stabilite´ correspondant aux trois premie`res lignes du tableau (F > 0 et M > 0), en
de´finissant les diffe´rents re´gimes de stabilite´ a` l’aide du membre de droite de leur e´quation




(gα − 2C2s cα)2




1. Tous les modes sont stables pour ω20 ≥ (ω20)cri.
2. Le mode de type 1 est stable et le mode de type 2 instable pour 00 < ω20 < (ω
2
0)cri.
3. Le mode de type 1 est instable et le mode de type 2 est stable pour ω20 < 0.
La re´gion I correspond au cas 1, la re´gion II au-dessus de L1 au cas 2 et la re´gion III
en-dessous de L1 au cas 3. L’expression de ω20 est donne´e par (7.12) prise dans la limite
isotrope.
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7.4.2 Point de vue pseudo-MHD
La me´thode pour identifier les diffe´rents modes de quasi-interchange du point de vue
pseudo-MHD est de suivre ces modes nume´riquement jusqu’a` des valeurs du vecteur d’onde
paralle`le suffisamment importante pour atteindre leur limite homoge`ne (de´crite par l’an-
nulation du second membre de le´quation (7.16)), dans laquelle on peut les distinguer en
utilisant les re´sultats du chapitre 6.
Analytiquement, il suffit de conside´rer que la stabilite´ d’un mode de quasi-interchange
a` k‖ À Hstr (limite homoge`ne, avec Hstr une e´chelle de hauteur repre´sentative des effets de
la stratification) est la meˆme que celle du mode pseudo-MHD correspondant dans la limite
k‖ ¿ k (re´gime de quasi-interchange). En conse´quence, le mode lent, qui est toujours
stable dans un milieu homoge`ne, est ne´cessairement stable a` k‖ À Hstr ; le mode d’Alfve´n
est stable ou instable a` k‖ À Hstr si F ≥ 0 ou F < 0 ; le mode miroir est stable ou instable
a` k‖ À Hstr si M ≥ 0 ou M < 0. Pour comple´ter cette vision partielle, un traitement
nume´rique est ne´cesaire.
La figure 7.7 illustre un tel traitement nume´rique, avec pour les grandeurs du cas
homoge`ne utilise´es VA = 2, Ci⊥ = Ce⊥ = 1, Ci‖ = Ce‖ = 0.6 et les grandeurs de la
stratification g = ∇ρ0/ρ0 = 0.1 êα, de telle manie`re que Hstr ' 0.1. Le mode miroir est
instable dans le cas homoge`ne carM < 0, tandis que ω20(z →∞) > 0 et $20 > (g1/M),
de telle sorte que le mode de quasi-interchange de type 1 soit stable pour tout k‖ et que
l’on se trouve en re´gion III sur la figure 7.4.
La figure 7.7a repre´sente l’e´volution des trois modes de quasi-interchange dans le plan
complexe ω lorsque k‖ augmente de 0 a` 0.3. Pour obtenir cette e´volution, nous avons re´solu
la relation de dispersion (7.11) en utilisant la meˆme me´thode que celle de la section 6.3.2
pour des valeurs de k‖ diffe´rentes et nous avons repre´sente´ les positions successives des
modes dans ce plan complexe.
On remarque a` k‖ = 0 un mode qui est tel que ω =
√
ω20(z →∞) (repe´re´ par ’type 1’ sur
la figure) et deux autres modes tels que ω = 0 (repe´re´s par ’type 2’). Le mode repre´sente´
par des carre´s a deux branches, qui se rejoignent et quittent l’axe des ordonne´es lorsque
k‖ augmente (sens des fle`ches).
Sur la figure 7.7b sont repre´sente´s les modes d’Alfve´n, lent et miroir dans un plasma ho-
moge`ne ayant les meˆmes vitesses d’Alfve´n et sonores que celui de la figure 7.7a. L’e´volution
de ces trois modes est obtenue a` partir de la relation de dispersion (6.15) avec k = 1 (cette
valeur est arbitraire, du moment que k‖ ¿ k) pour les modes lent et miroir ou de (6.19)
pour le mode d’Alfve´n.
La comparaison entre les deux panneaux lorsque k‖ est proche de 0.3 montre que les
modes repre´sente´s par des losanges, des carre´s et des aste´risques correspondent au mode
d’Alfve´n, lent et miroir, respectivement.
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Les conclusions ge´ne´rales quant a` l’identification de la nature pseudo-MHD des modes
de quasi-interchange de´pendent du signe de F :
Cas ou` F ≥ 0 :
1. Tous les modes sont stables en re´gion I.




‖ donne´ par (7.33).
Cette situation est compatible avec le fait que dans un plasma homoge`ne, pourM et
F positifs, tous les modes sont stables. De la re´solution nume´rique on de´duit que le
mode instable est le mode liroir lorsqueM . F et le mode d’Alfve´n lorsqueMÀ F ,
inde´pendamment de $20. En fait, le mode qui est instable dans un plasma stratifie´
est le mode le plus proche de l’instabilite´ dans un plasma homoge`ne.
3. Un mode est instable en re´gion III pour tout k‖. Sa contrepartie homoge`ne doit donc
eˆtre instable pour k‖ ¿ k. Or dans un plasma homoge`ne avec F ≥ 0 et M < 0,
le seul mode instable est le mode miroir. En conse´quence le mode instable dans un
plasma stratifie´ est le mode miroir.
4. Deux modes sont instables en re´gion IV. Le plus instable, qui est instable pour tout
k‖, doit eˆtre le mode miroir, pour les raisons avance´es juste au-dessus. L’autre mode,
qui est instable pour k‖ < k
∗
‖, est soit le mode d’Alfve´n, soit le mode lent. D’apre`s les
re´sultats nume´riques, il semble que le mode d’Alfve´n soit le plus facilement de´stabilise´
pour de faibles valeurs de F et d’importantes diffe´rences de vitesses sonores partielles
des ions et des e´lectrons.
Cas ou` F < 0 :
Dans un milieu homoge`ne avec F < 0, le mode d’Alfve´n est instable pour tout k‖ et
donc en particulier pour k‖ ¿ H−1eq . En vertu de quoi, le mode miroir est donc quant a` lui
instable dans ce re´gime de vecteurs d’onde paralle`le si et seulement siM < 0.
1. Un mode exactement est instable en re´gion I et II, ou` M ≥ 0 (pour k‖ > k∗‖ en
re´gion I, avec k∗‖ de´fini par (7.34), et pour tout k‖ en re´gion II). Le mode instable
est donc ne´cessairement le mode d’Alfve´n.
2. Deux modes sont instables en re´gion III et IV, ou` M < 0. Ces modes instables
doivent donc eˆtre les modes d’Alfve´n et miroir. On peut supposer que le plus instable
des deux est celui le plus proche de l’instabilite´ dans un plasma homoge`ne et donc
le mode miroir lorsque |M| & |F| et le mode d’Alfve´n inversement. Les re´sultats
nume´riques confirment ce dernier point.
Le tableau (7.3) re´capitule cette discussion.





























































Fig. 7.7 – E´volution des trois modes de quasi-interchange dans le plan complexe ω lorsque
k‖ augmente de 0 a` 0.3, (a) dans un plasma stratifie´ avec VA = 2, Ci⊥ = Ce⊥ = 1, Ci‖ =
Ce‖ = 0.6, gα = 0.1, cα = 0, et ρ
′
0/ρ0 = 0.1, (b) dans le plasma homoge`ne correspondant
pour k = 1. Le sens k‖ croissant le long des chemins est indique´ par les fle`ches. Les positions
des diffe´rents modes sont repre´sente´es pour des valeurs de k‖ ((a) : k‖ = 0, 0.01, 0.02 . . .
0.09, 0.1, 0.15, 0.2, 0.25, 0.3) et (b) : k‖ = 0, 0.05, 0.1, 0.15, 0.2, 0.25, 0.3) par des losanges
(mode d’Alfve´n (A)), des carre´s (mode lent (S)), et des aste´risques (mode miroir (M)).
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Domaines Modes Domaine
espace des parame`tres instables instabilite´
F > 0 M > 0 I
II M ou A k‖ < k
∗
‖
M < 0 III M ∀ k‖
IV M ∀ k‖
A ou S k‖ < k
∗
‖
F < 0 M > 0 I A k‖ > k∗‖
II A ∀ k‖
M < 0 III A ou M ∀ k‖
M ou A k‖ > k
∗
‖
IV A ∀ k‖
M ∀ k‖
Tab. 7.3 – Pseudo-MHD nature (Alfve´n, lent, ou miroir, repe´re´s par A, S, or M, respective-
ment) et vecteur d’onde paralle`le correspondant k‖ des modes instables dans les diffe´rents
domaines de l’espace des parame`tres e´mergeant de notre e´tude. Les parame`tres F et M
sont donne´s par (6.17) et (6.18). Les re´gions I − IV sont de´finies par le tableau (7.1) et
repe´sente´e sur la figure (7.3). Le vecteur d’onde paralle`le critique k∗‖ est donne´ par (7.33)
lorsque F > 0 et par (7.34) lorsque F < 0.
La comparaison entre plasmas homoge`nes et stratifie´s pour chaque mode donne :
1. Le mode d’Alfve´n, dans un plasma homoge`ne, est instable pour tout k‖ si et seule-
ment si F < 0. Dans un plasma stratifie´, il ne reste pas ne´cessairement stable lorsque
F < 0 ; il peut eˆtre de´stabilise´ pour k‖ < k∗‖, avec k∗‖ donne´ par (7.34). Il reste ce-
pendant toujours instable pour F < 0.
2. Le mode miroir, dans un plasma homoge`ne, est instable seulement pour des petits
k‖ si et seulement si M < 0. Dans un plasma stratifie´, le mode miroir ne reste pas
force´ment stable lorsque M > 0 ; si F > 0, il peut eˆtre de´stabilise´ pour k‖ < k∗‖,
avec k∗‖ donne´ par (7.34). Il reste toujours instable lorsqueM < 0.
3. Le mode lent, dans un plasma homoge`ne, est toujours stable. Dans un plasma stra-
tifie´, il peut eˆtre de´stabilise´ pour k‖ < k
∗
‖, mais seulement dans les cas ou` F > 0
et M < 0, avec k∗‖ donne´ par (7.34), de telle manie`re que le mode miroir soit de´ja`
instable pour tout k‖,
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7.4.3 Connections
Les connections identifie´es entre les modes d’Alfve´n, lent et miroir d’une part et les
modes de quasi-interchange de type 1 et 2 d’autre part proviennent de la comparaison des
tableaux 7.2 et 7.3. Elles sont re´sume´es dans le tableau 7.4 et illustre´es par la figure 7.8.
Domaine de l’espace des parame`tres mode de type 1 modes de type 2
F > 0 M > 0 I au-dessus L1
II au-dessus L1
en-dessous L1 S
M < 0 III au-dessus L1 M
en-dessous L1 M A, S
IV au-dessus L1 M
en-dessous L1 M A, S
F < 0 M > 0 I au-dessus L1
II au-dessus L1 A
en-dessous L1 A S, M
M < 0 III au-dessus L1
en-dessous L1 S
IV au-dessus L1 S A, M
en-dessous L1 S
Tab. 7.4 – Connections entre les modes pseudo-MHD (Alfve´n, lent, et miroir, repe´re´s par
A, S, and M, respectivement) et les types de quasi-interchange (type 1 et type 2) dans les
diffe´rents domaines de l’espace des parame`tres donne´s par le tableau (7.1).
De telles connections n’apparaˆıssent pas toujours possibles. La situation est bien plus
complexe que dans le cadre de la the´orie double-adiabatique ou de la MHD ide´ale isotrope.
Nous illustrons par quelques exemples nume´riques certaines de ces difficulte´s.
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Les figures (7.8a) et (7.8b) illustrent un cas ou` F < 0 etM > 0. Ces cas se trouvent
en re´gion I, au-dessus de L1.
Le mode miroir (repre´sente´ par des aste´risques) reste sur l’axe des imaginaires pur ne´gatif
et tend directement vers 0 (type 2) lorsque k‖ → 0 (sens oppose´ a` celui indique´ par les
fle´ches).
Le mode lent, repre´sente´ par des carre´s, reste dans le demi-plan infe´rieur et le mode est
de type 2 (figure 7.8a) ou de type 1 (figure 7.8b) lorsque k‖ → 0.
Le mode d’Alfve´n, repre´sente´ par des diamants, posse`de deux branches, repe´re´es par
Alfve´n+, instable, et par Alfve´n−, stable. Lorsque k‖ de´croˆıt, les deux branches se rap-
prochent l’une de l’autre le long de l’axe imaginaire pur, jusqu’a` fusionner juste en-dessous
de l’origine. Le mode d’Alfve´n se de´tache alors de l’axe imaginaire pur et devient un mode
de type 1 (figure 7.8a) ou de type 2 (figure 7.8b).
Les modes lent et d’Alfve´n e´changent de type entre les figures (7.8a) et (7.8b), sans
toutefois franchir la courbe L1, pour laquelle les deux modes co¨ıncident a` k‖ = 0.
La figure (7.8a) repre´sente e´galement un example ou` le mode de type 1 au-dessus de
L1 est stable a` k‖ = 0, mais devient instable a` partir d’une certaine valeur du vecteur
d’onde paralle`le. Cette situation n’est possible que lorsque F < 0.





























































Fig. 7.8 – Evolution des trois modes de quasi-interchange dans le plan complexe ω lorsque
k‖ augmente de 0 a` 0.3, dans un plasma stratifie´ avec VA = 1, Ci⊥ = Ce⊥ = 0.5, Ci‖ =
Ce‖ = 1, gα = 0.1, cα = 0, et (a) ρ
′
0/ρ0 = 0.20, et (b) ρ
′
0/ρ0 = 0.18. Le sens k‖ croissant
le long des chemins est indique´ par les fle`ches. Les positions des diffe´rents modes sont
repre´sente´es pour des valeurs de k‖ (k‖ = 0, 0.01, 0.02 . . . 0.09, 0.1, 0.15, 0.2, 0.25, 0.3) par
des diamants (mode d’Alfve´n), carre´s (mode lent), aste´risques (mode miroir), et triangles
(mode mixte Alfve´n−–miroir).
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Les figures (7.9a) et (7.9b) illustrent deux complications supple´mentaires.
La premie`re d’entre elles re´side dans la possibilite´ pour deux modes de fusionner.
Dans ces deux figures, le mode lent, repre´sente´ par des carre´s, reste diffe´rencie´ et devient
de type 1 (figure a) ou de type 2 (figure b) lorsuqe k‖ → 0.
Le mode d’Alfve´n, repre´sente´ par des diamants, conserve deux branches distinctes. Losque
k‖ de´croˆıt, la branche instable, repe´re´e par Alfve´n
+, descend le long de l’axe imaginaire
pur positif et devient de type 2 (figure 7.9a) ou de type 1 (figure 7.9b), tandis que la
branche stable, repe´re´e par Alfve´n−, remonte le long de l’axe imaginaire pur ne´gatif. Le
mode d’Alfve´n− est suivi par le mode miroir, repe´re´ par des aste´risques, jusqu’a` ce que
les deux modes fusionnent en-dessous de l’origine. Alors, lorsque k‖ de´croˆıt encore plus, le
mode re´sultant de cette fusion, repe´re´ par des triangles, quitte l’axe imaginaire pur, re´alise
une bre`ve incursion dans le plan complexe avant de revenir sur l’axe imaginaire pur et de
se rescinder en deux branches. L’une de ces deux branches est de type 2, tandis que l’autre
tend vers −∞ lorsque k‖ → 0.
Une conse´quence importante de cette fusion pour le mode miroir, non-oscillatoire dans un
plasma homoge`ne, est qu’il peut sous certaines circonstances fusionner avec un autre mode
et devenir oscillatoire dans une petite gamme de vecteurs d’onde paralle`le.
Dans le cas de figure illustre´ ici, les modes lent et d’Alfve´n e´changent e´galement leur type
(1 ou 2) entre les figures 7.9a et 7.9b, en coupant la courbes L1 pour laquelle les deux
modes ont une fre´quence nulle a` k‖ = 0.
La seconde complication, illustre´e dans la figure 7.9b, re´side dans l’impossibilite´ parfois
de relier un mode pseudo-MHD avec un seul type de modes de quasi-interchange. Par
exemple ici, le mode d’Alfve´n posse`de deux branches qui vont chacunes constituer deux
types de modes de quasi-interchange diffe´rents : la branche instable est de type 1, tandis
que la branche stable, apre`s fusion avec le mode miroir, est de type 2. C’est pourquoi les
connection e´tablies dans le tableau 4 sont a` prendre avec pre´caution, les lettres A, S, M se
re´fe´rant soit aux purs modes d’Alfve´n, lent et miroir (ou seulement a` leur branche instable
si ils sont instables), soit aux modes mixtes impliquant une de leur branche (souvent une
branche stable).





























































Fig. 7.9 – Evolution des trois modes de quasi-interchange dans le plan complexe ω lorsque
k‖ augmente de 0 a` 0.3, dans un plasma stratifie´ avec VA = 1, Ci⊥ = Ce⊥ = 0.5, Ci‖ =
Ce‖ = 1, et (c) ρ
′
0/ρ0 = 0.09, et (d) ρ
′
0/ρ0 = 0.02. Le sens k‖ croissant le long des chemins
est indique´ par les fle`ches. Les positions des diffe´rents modes sont repre´sente´es pour des
valeurs de k‖ (k‖ = 0, 0.01, 0.02 . . . 0.09, 0.1, 0.15, 0.2, 0.25, 0.3) par des diamants
(mode d’Alfve´n), carre´s (mode lent), aste´risques (mode miroir), et triangles (mode mixte
Alfve´n−–miroir).
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7.5 Conclusions
Ce chapitre retrace l’e´tude des ondes et instabilite´s basse-fre´quence dans un plasma
proton-e´lectron gyrotrope inhomoge`ne, en rotation, a` l’aide du formalisme mixte MHD-
cine´tique pre´sente´ pre´ce´demment. Pour obtenir la relation de dispersion de ces ondes,
plusieurs hypothe`ses ont e´te´ ne´cessaires et sont re´sume´es ci-dessous :
– Les parame`tres de l’e´quilibre sont invariants le long des lignes de champ.
– Les fonctions de distribution des espe`ces composant le plasma sont bi-Maxwelliennes
a` l’e´quilibre.
L’analyse de l’e´quation de dispersion obtenue (7.11) montre que les modes pseudo-
MHD d’Alfve´n, lent et miroir sont affecte´s par la stratification et la rotation dans le
re´gime k‖ ¿ k⊥, et constituent ainsi les modes de quasi-interchange qui nous inte´ressent.
Le mode de quasi-interchange de type 1 consiste en un seul et unique mode , tandis que
celui de type 2 en regroupe deux. A partir de la relation de dispersion, le nombre de modes
instables et le domaine d’instabilite´ de ces modes ont e´te´ de´termine´s dans le cas ou` la force
de Coriolis est nulle, en fonction des parame`tres miroir et firehose et des parame`tres lie´s a`
la stratification. Les modes instables ont e´galement e´te´ identifie´s d’un point de vue pseudo-
MHD et d’un point de vue quasi-interchange, et leur crite`re d’instabilite´ a e´te´ de´rive´.
Les re´sultats obtenus dans ce chapitre sont exacts et diffe`rent de ceux obtenus dans le
chapitre 4, obtenus a` l’aide d’une approche purement fluide :
– Le mode de quasi-interchange de type 1, a` la base du transport du plasma dans les
magne´tosphe`res de Jupiter et Saturne, posse`de la meˆme relation de dispersion et le
meˆme crite`re d’instabilite´ que ceux identifie´s dans le chapitre 4 a` k‖ = 0. La the´orie
double-adiabatique pre´dit ainsi les bonnes conclusions a` k‖ = 0, et meˆme pour tout
k‖ dans le cas ou` F ≥ 0 (dans ce cas la condition de stabilite´ absolue est donne´e par
la condition a` k‖ = 0).
– Cependant la the´orie double-adiabatique ne pre´dit pas correctement le crite`re d’in-
stabilite´ pour tout k‖ dans le cas ou` F < 0. De plus, le crite`re d’instabilite´ du type
2 obtenu a` l’aide de la the´orie double-adiabatique est comple`tement incompatible
avec celui, exact, obtenu a` l’aide de l’approche mixte MHD-cine´tique.
Dans ce chapitre, les modes de quasi-interchange dans un plasma gyrotrope proton-
e´lectron sont rigoureusement caracte´rise´s de fac¸on the´orique. Puisque les environnements
des plane`tes ge´antes sont compose´s de plusieurs espe`ces ioniques, il convient alors d’e´tendre





et application au tore de Io
8.1 Proble´matique
Dans la premie`re partie du manuscript, nous nous sommes attache´s a` pre´senter les
magne´tosphe`res des plane`tes ge´antes et nous avons insiste´ sur leurs proprie´te´s. Comme
nous l’avons vu, ces magne´tosphe`res posse`dent des sources de plasma internes localise´es a`
l’inte´rieur de la magne´tosphe`re. La relative uniformite´ chimique du plasma observe´ par les
sondes dans toutes les re´gions de ces magne´tosphe`res implique l’existence d’un important
transport radial du plasma, que l’on suppose ge´ne´ralement associe´ au de´veloppement de
l’instabilite´ centrifuge et a` l’interchange de tubes de flux magne´tique. En outre, la re´cente
mise en e´vidence par Galileo de signatures lie´es au me´canisme de l’interchange dans le
tore de plasma de Io a confirme´ le roˆle joue´ par ce me´canisme dans la redistribution du
plasma ionien. Cet environnement a e´te´ abondamment explore´ depuis les deux dernie`res
de´cennies et la mode´lisation de la distribution du plasma et de ses proprie´te´s dans le tore
est en progre`s constant.
Partant de cette double constatation, il est tentant de tester le crite`re local de l’insta-
bilite´ d’interchange obtenu pre´ce´demment dans le tore de plasma de Io. Pour ce faire, il
est d’abord ne´cessaire d’e´tendre les re´sultats du chapitre pre´ce´dent, valables dans le cas
particulier des plasmas proton-e´lectron bi-Maxwelliens, aux plasmas a` plusieurs compo-
santes. L’hypothe`se de fonctions de distribution bi-Maxwelliennes est toutefois conserve´e
dans ce chapitre ; elle ne sera leve´e qu’au chapitre suivant.
8.2 Extension des re´sultats
8.2.1 Relation de dispersion
L’approche expose´e dans la section 4.2 (the´orie double-adiabatique) et utilise´e dans
le chapitre pre´ce´dent (au cas d’un plasma proton-e´lectron) reste valable dans le cas des
plasmas multi-espe`ces. En effet :
– Dans le cas homoge`ne (cf chapitre 6), les quatres pseudo-MHDmodes mis en e´vidence
ont les meˆmes proprie´te´s que ceux mis en e´vidence dans le cas des plasmas proton-
e´lectrons. En particulier, dans le re´gime ou` k‖ ¿ k⊥, les modes d’Alfve´n, lent et
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miroir des plasmas multi-espe`ces ont des fre´quences proches de ze´ro et vont constituer
les modes de quasi-interchange une fois la stratification introduite.
– Dans le chapitre pre´ce´dent, les seules e´quations utilise´es qui soient des e´quations
non-fluides sont les e´quations d’e´tat des pressions. Ces e´quations ont e´te´ de´rive´es
au chapitre 5. Les expressions des perturbations des pressions perpendiculaire et pa-
ralle`le du plasma global y sont exprime´es en fonction des divergences perpendiculaire
et paralle`le du vecteur de´placement. La diffe´rence entre le cas des plasmas proton-
e´lectron et des plasmas multi-espe`ces apparaˆıt uniquement dans les expressions des
coefficients γ⊥⊥ , γ⊥‖ , γ‖⊥ et γ‖‖ qui diffe`rent selon le cas e´tudie´ (Annexe B5 dans le
cas des plasmas multi-espe`ces).
En tenant compte de cette dernie`re remarque et en suivant une approche en tout point
identique a` celle du chapitre pre´ce´dent mais base´e sur les e´quations d’e´tat (5.33) et (5.34)
plutoˆt que (5.21) et (5.22), on obtient la relation de dispersion suivante pour les modes de
quasi-interchange dans un plasma gyrotrope, multi-espe`ces, stratifie´, et en rotation :
ω4 −
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k2‖ = 0, (8.1)
qui de´pend des parame`tres firehose (6.17) et miroir (6.25) apparus dans l’e´tude des ondes se
propageant dans un plasma multi-espe`ces homoge`ne au chapitre 6, ainsi que des parame`tres
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la fre´quence de Rayleigh-Taylor magne´tique au carre´.
La relation de dispersion obtenue (8.1) est mise sous une forme tre`s ge´ne´rale, en n’ex-
plicitant pas volontairement les coefficients γ. Elle se re´duit a` l’e´quation (7.8) obtenue
dans le cas d’un plasma proton-e´lectron, comme on peut le ve´rifier en notant que dans un










On rappelera simplement que les vitesses sonores effectives C⊥, ‖ sont donne´es dans la
section 6.1.1. Les coefficients γ⊥‖ et γ‖⊥ des plasmas multi-espe`ces sont plus complique´s
que ceux des plasmas proton-e´lectron. Les derniers ne de´pendent notamment pas de ω.
8.2.2 Crite`re de stabilite´ dans le cas sans rotation
Les principaux re´sultats obtenus dans le chapitre pre´ce´dent pour un plasma proton-
e´lectron dans le cas ou` Ω = 0 sont brie`vement re´actualise´s au cas des plasmas multi-
espe`ces.
On retrouve les modes de quasi-interchange de type 1 et 2 avec le meˆme comportement
dans la limite k‖ = 0 :
– Le mode de type 1 est tel que ω2 = ω20(z → ∞), ou` ω20(z → ∞) est de nouveau
donne´ par (7.12). En effet dans la limite k‖ = 0, le parame`tre z ≡ ω/(vT‖ k‖) est
infini, si bien que le plasma a un comportement fluide vis-a`-vis de la perturbation,
inde´pendant de son caracte`re multi-espe`ces.
– Le mode de type 2 est tel que ω2 = 0.
On en de´duit que mode de quasi-interchange de type 1 est stable si et seulement si ω20(z →
∞) ≥ 0.
Le comportement au voisinage de la stabilite´ marginale des modes de quasi-interchange











































g + F c0
]
· êα · (8.10)
Le coefficient Dm apparaissant dans (8.11) est tre`s complique´ a` obtenir ; son seul inte´reˆt (et
non des moindres) est d’eˆtre toujours positif. L’e´tude de stabilite´ est identique a` partir d’ici
a` celle re´alise´e dans le cas d’un plasma proton-e´lectron au chapitre 7. La seule diffe´rence est
la pre´sence des coefficients γ⊥‖ et γ‖‖ , dont l’indice 0 signifie simplement que ces coefficients










































































Ce sont ces deux coefficients qui re´fle`tent le caracte`re multi-espe`ces du plasma conside´re´
dans ce chapitre.
A partir de l’e´quation (8.8), on en de´duit que la condition de stabilite´ marginale des





= g21 , (8.11)
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≥ 0 · (8.12)
La condition ne´cessaire et suffisante de stabilite´ pour tous les modes de quasi-interchange
s’e´crit alors :
M ≥ 0 et M
(
$20 + F k2‖
)
≥ g21 , (8.13)
et on rappelle que celle du mode de type 1 est donne´e par (7.12).
On en de´duit que les modes de quasi-interchange sont stables ∀k si et seulement si :
F ≥ 0 & M ≥ 0 & $20 ≥
g21
M (8.14)
En particulier, on retrouve le fait que si M
(
$20 + F k2‖
)
< g21, un mode et un seul
est instable, tandis que si M < 0 et M
(
$20 + F k2‖
)
> g21 deux et seulement deux
modes sont instables. On peut de´montrer que la totalite´ des re´sultats obtenus au chapitre
pre´ce´dent dans le cas des plasmas proton-e´lectron est valable dans le cas multi-espe`ces.
notre intention n’est cependant pas de re´pe´ter un tel travail dans ce chapitre, mais de
confronter nos re´sultats the´oriques aux re´alite´s observationnelles.
8.3 Donne´es observationnelles sur les populations de plasma
Le plasma pre´sent dans le tore de Io se compose d’une population froide de quelques
e´lectronvolts (eV), d’une composante plus chaude d’une centaine d’eV et d’une troisie`me
tre`s e´nerge´tique, au-dela` de la dizaine de keV. La densite´ y est domine´e par les deux
populations les plus froides, tandis que la pression thermique provient des trois popula-
tions. L’objectif de ce chapitre e´tant d’estimer le crite`re de stabilite´ des modes de quasi-
interchange, qui de´pend des densite´s et pressions thermiques des diffe´rentes populations
du plasma et de leur gradients, il est important d’obtenir la meilleure estimation possible
de ces quantite´s. Pour cela`, nous utiliserons les donne´es observationnelles les plus re´centes.
8.3.1 Observations du plasma froid
Bagenal [1994] a utilise´ les observations de l’instrument PLS (plasma d’e´nergies com-
prises entre 10 eV et 6 keV) et du spectrome`tre ultraviolet de Voyager, dans le but de
construire un mode`le empirique de la distribution du plasma dans le tore de Io, entre 5
et 10 Rj . Les donne´es observationnelles sont extrapole´es le long des lignes de champ en
re´solvant nume´riquement les e´quations de l’e´quilibre paralle`le.
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Les re´sultats obtenus consistent en des cartes de distribution a` deux dimensions des
densite´s et des tempe´ratures des diffe´rentes espe`ces incorpore´es dans le mode`le (S+, S++,
S+++, O+, O++ et les e´lectrons e−). Un profil radial au niveau du plan e´quatorial centrifuge
de ces re´gions a e´te´ gracieusement mis a` notre disposition par Fran Bagenal. Un tel mode`le
utilisant les re´sultats de Galileo n’est pas disponible a` l’heure actuelle.
Un examen de ce profil radial (figure 8.1) montre que le tore de Io est tre`s structure´.
Sans surprise, le maximum de densite´ du plasma est situe´ autour de l’orbite de Io, a` 5.9
Rj , et les forts gradients de densite´ observe´s de part et d’autre de cette orbite permettent
de de´composer le tore en cinq re´gions distinctes :
– le tore interne, entre 5 et 5.4 Rj ;
– le pre´cipice, entre 5.4 et 5.6 Rj ;
– le ruban, entre 5.6 et 6.0 Rj ;
– le rebord, entre 6.0 et 7.5 Rj ;
– la rampe, au-dela` de 7.5 Rj .
















































Fig. 8.1 – Profil radial de la distribution des densite´s du plasma pre´sent dans le tore de
Io, d’apre`s le mode`le de Bagenal [1994]. Les densite´s (en cm−3) des e´lectrons (en vert),
des ions oxyge`ne (en bleu) et soufre (en rouge) sont donne´es en fonction de la distance a`
Jupiter (en Rj). L’e´chelle des ordonne´es est logarithmique.
L’anisotropie des pressions thermiques du plasma pre´sent dans le tore n’a pas e´te´
mesure´e par les instruments plasma de Voyager, inadapte´s a` l’estimation de ce parame`tre.
Seules certaines e´tudes indirectes, portant sur l’e´tude des modes whistler observe´s dans le
tore de Io (Crary et al. [1996], Wang et al. [1998]) donnent une indication toute relative
des valeurs prises par ce parame`tre.
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En attendant une estimation plus pre´cise a` l’aide des donne´es Galileo, les pressions ther-
miques de toutes les espe`ces conside´re´es seront suppose´es isotropes.
Le fait de supposer les pressions thermiques des diffe´rentes espe`ces isotropes, alors
meˆme que notre e´tude porte sur les plasmas gyrotropes, n’est pas contradictoire. En effet,
le chapitre pre´ce´dent a montre´ les divergences entre les re´sultats obtenus dans le cas
isotrope a` partir d’une the´orie purement fluide (base´e sur la MHD ide´ale, Ferrie`re et al.
[1999]) et a` partir de notre formalisme exact applique´ au cas isotrope. On conside`rera dans
le mode`le les espe`ces suivantes S+, S++, S+++, O+ et O++. Les protons, bien que pre´sents,
sont minoritaires et ne´glige´s en terme de densite´ et pression thermique. La composition
du plasma est donne´e sur la figure (8.2) :










































Fig. 8.2 – Composition ionique dans le tore de Io. Rapport de la densite´ partielledes
espe`ces a` la densite´ totale du plasma, en fonction de la distance a` Jupiter (en Rj). S
+
(trait gras rouge), S++ (pointille´ rouge), S+++ (cercles rouge) ; O+ (trait gras bleu), O++
(pointille´ bleu). L’e´chelle de l’axe des ordonne´es est logarithmique. D’apre`s Bagenal [1994].
8.3.2 Observations des populations e´nerge´tiques
La caracte´risation pre´cise des moments fluide de la composante tre`s e´nerge´tique du
plasma pre´sent dans le tore de Io a e´te´ l’objet de publications re´centes. (Mauk et al. [1996])
ont re´-analyse´ les donne´es de l’instrument particules e´nerge´tiques LECP de Voyager, et
ils ont de´rive´ la densite´ et la pression thermique le long de la trajectoire de la sonde des
e´lectrons, protons et d’un ion lourd a` des e´nergies comprises entre 10 keV et 20 Mev. Une
telle e´tude a permis de comple´ter de fac¸on substantielle notre connaissance des parame`tres
plasma dans le tore de Io.
A la lecture des observations de Voyager de la distribution du plasma froid dans le tore
de Io, Siscoe et al. [1981] ont e´mis l’hypothe`se que le plasma e´nerge´tique jouait un roˆle
important dans le transport du plasma dans cet environnement.
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Au niveau de la rampe, la` ou` la densite´ du plasma froid chute plus brutalement, on trouve
un fort gradient de pression du plasma e´nerge´tique (figure 8.3), qui laisse a` penser que le
plasma e´nerge´tique s’oppose au transport du plasma (the´orie de ’l’empe`sement’, Siscoe et
al. [1981]). Toutefois aucune ve´rification pousse´e de cette ide´e n’a e´te´ mene´e auparavant,
par manque d’observations pre´cises et faute d’un mode`le de transport satisfaisant.
Mauk et al. [1998] ont analyse´ les donne´es particules e´nerge´tiques (de 50 keV a` 100
MeV) de Galileo et ont constate´ qu’elles e´taient pre´sentes en moins grand nombre qu’a`
l’e´poque de Voyager. Cette observation est a` mettre en paralle`le premie`rement avec l’ob-
servation que le plasma froid e´tait lui pre´sent en plus grande quantite´ dans le tore a` cette
e´poque (signe peut-eˆtre d’une activite´ volcanique de Io plus importante) et deuxie`mement
avec l’observation de signatures (voir partie I section 4.3) du transport du plasma dans le
tore de Io, rampe comprise (Kivelson et al. [1997]). Mauk et al. [1998] reviennent alors sur
l’importance de la pression des particules e´nerge´tiques dans le me´canisme de transport, et
avancent l’ide´e que si Galileo a observe´ des signatures de l’interchange jusqu’aux frontie`res
les plus externes du tore de Io, c’est en raison meˆme de la diminution du nombre et de la
pression des particules e´nerge´tiques.












































Fig. 8.3 – Pressions thermiques (nPa) dues au plasma froid (< 6 keV, en rose) et au
plasma e´nerge´tique (> 20 keV, en noir), en fonction de la distance radiale dans le tore de
Io (en Rj). On constate que la pression des particules e´nerge´tiques domine celle du plasma
froid au-dela` de 7 Rj . D’apre`s Bagenal [1994] (Ppls) et Mauk et al. [2003] (Pener).
Les donne´es utilise´es par la suite nous ont e´te´ gracieusement fournies par Barry Mauk,
et sont des plus actualise´es car elles font l’objet d’une soumission d’article tre`s re´cente
(Mauk et al. [2003]). Ces donne´es proviennent de diffe´rents orbites de Galileo, a` des la-
titudes magne´tiques infe´rieures a` 7◦, et seront suppose´es par la suite repre´sentatives des
conditions a` l’e´quateur centrifuge.
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Elles sont re´sume´es a` l’aide du tableau ci-dessous :
Distance radiale (en Rj) 6.00 6.52 6.71 7.10 7.48 9.13 9.49 9.51
Latitude magne´tique (en ◦) 3.45 5.55 6.20 7.20 7.75 1.02 7.70 -6.41
Densite´ (10−2 cm−3) H+ 0.07 1.05 1.71 3.07 2.88 2.87 5.34 3.43
O+ 0.02 0.15 0.27 0.61 0.69 2.20 5.79 7.80
S+ 0.25 0.84 1.49 3.67 6.26 6.07 16.20 21.80
Pression (10−8 dynes/cm2) H+ 0.08 2.07 3.29 5.13 3.98 2.79 2.63 1.56
O+ 0.05 0.73 1.20 1.98 1.87 1.91 1.81 2.11
S+ 0.22 2.41 3.92 6.68 8.42 4.36 4.85 5.73
Tab. 8.1 – Densite´s et pressions thermiques des protons, ions oxyge`ne et ions soufre
de´rive´es par Mauk [2003] a` l’aide des donne´es Galileo pour des e´nergies comprises entre
50 keV et 100 MeV.
8.4 Re´sultats
Le crite`re local de l’instabilite´ des modes de quasi-interchange obtenu pre´ce´demment
de´pend des parame`tres suivants :
– la gravite´ effective
– la courbure du champ magne´tique
– l’intensite´ et le gradient de la pression magne´tique
– la densite´ et la pression thermique de chaque espe`ce composant le plasma.
L’objectif est de tester les jeux de donne´es fournies par Fran Bagenal et Barry Mauk
de´crits dans la partie pre´ce´dente. On supposera que le mode`le de Bagenal, base´ sur les
donne´es Voyager, est aussi repre´sentatif de la distribution du plasma froid a` l’e´poque de
Galileo. On supposera les plans e´quatorial, centrifuge et magne´tique de Jupiter confondus.
La figure (8.4) pre´sente le tore de Io et les principaux parame`tres a` estimer dans cet
environnement.
La gravite´ effective est la somme d’un terme issu du potentiel gravitationnel de la








ou` G repre´sente la constante de la gravitation, MP et ΩP la masse et la rotation de la
plane`te et r la distance radiale a` la plane`te.
Le champ magne´tique de Jupiter peut eˆtre conside´re´ comme quasi-dipolaire entre 5 et
12 Rj . Il sera conside´re´ comme tel dans notre application. L’intensite´ et la courbure du







c(r) = − 3
r2
êr (8.17)

















































Fig. 8.4 – Configuration d’ensemble et distribution radiale des parame`tres plasma et
champ magne´tique dans le tore de Io. En bleu, les lignes de champ magne´tique et le
gradient de la pression magne´tique. En rouge, les vecteurs courbure du champ magne´tique
et gravite´. En vert, la distribution de la densite´ du plasma froid. En magenta, la pression
thermique de ce dernier. En noir, celle du plasma total, particules e´nerge´tiques incluses.
On suppose que la contribution des particules e´nerge´tiques a` la densite´ du plasma est
ne´gligeable. Les densite´s du plasma sont celles obtenues a` partir du mode`le de Bagenal
[1994]. On ne retient que les espe`ces S++, O+ et e−. D’apre`s la figure (8.2), cette hypothe`se
est re´aliste jusqu’a` une distance de 8 Rj .
Les pressions thermiques du plasma doivent inclure la contribution des particules
e´nerge´tiques et celle du plasma plus froid, comme nous l’avons de´ja` signale´. Les donne´es
des particules e´nerge´tiques fournies par Mauk et al. [2003] sont celles mesure´es localement
par Galileo ; on supposera que les pressions mesure´es sont e´gales aux pressions e´quatoriales.
On se propose tout d’abord d’e´valuer le crite`re d’instabilite´ du mode de type 1, sup-
pose´ eˆtre a` l’origine du transport radial du plasma dans le tore de Io, pour des distances
comprises entre 6 et 9 Rj de Jupiter. Le crite`re de l’instabilite´ est donne´ par l’e´quation
(8.10).
On calcule alors a` l’aide de tous ces parame`tres ω20(z → ∞) en fonction de la distance
radiale r, comprise entre 6 et 9 Rj .
La figure 8.5 montre que ω20 est ne´gatif dans la majeure partie du tore, pour des distances
comprises entre 6 et 8 Rj . La distribution de plasma dans ces re´gions apparaˆıt donc instable
localement dans ces re´gions au mode de quasi-interchange de type 1. La contribution des
particules tre`s e´nerge´tiques a` la pression thermique n’est pas suffisante pour empeˆcher
l’instabilite´ line´aire de se de´velopper.
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Fig. 8.5 – Parame`tre ω20(z → ∞) (en s−2 dans le tore de plasma de Io en fonction de la
distance radiale (en Rj).
Nous devons toutefois nous interroger sur la validite´ d’une telle application et des
conclusions relatives a` la figure (8.5). Les hypothe`ses de notre mode´lisation du tore de
Io sont tre`s nombreuses, faute d’informations suffisantes pour mieux faire. Les donne´es
fournies sont tre`s e´parses et peu pre´cises, pre`s de 35 % d’erreur sur les pressions thermiques
des particules e´nerge´tiques. Enfin, les donne´es utilise´es par Bagenal dans son mode`le, qui
proviennent de Voyager, et celles de´rive´es par Mauk, qui proviennent de Galileo, ne se
recoupent pas en e´nergie, ne´gligeant ainsi toute une population d’e´nergies interme´diaires
comprises entre 6 keV et 50 keV. Un calcul d’incertitude plus pousse´ condamne l’obtention
de toute conclusion valable quant a` l’estimation du crite`re d’instabilite´ du mode de type
1.
8.5 Validation du formalisme
Nous profitons e´galement de ce chapitre pour ve´rifier l’applicabilite´ de notre approche
dans le cas des plasmas multi-espe`ces stratifie´s. Le formalisme mixte MHD-cine´tique que
nous avons mis en place est base´ sur l’hypothe`se du gel du champ magne´tique qui de´coule
de la loi d’Ohm ide´ale, rappele´e ci-dessous :
E+ v × B = 0 · (8.18)
Lors de la de´rivation des perturbations des pressions thermiques d’un plasma multi-espe`ces
dans le chapitre 5, nous avons en effet eu recours a` cette hypothe`se, en affirmant que la
vitesse de de´rive de toutes les espe`ces e´tait e´gale a` la vitesse de de´rive e´lectrique.
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Il convient maintenant d’estimer pour les particules pre´sentes dans le tore de Io les
diffe´rentes vitesses de de´rive qu’elles y subissent, afin de s’assurer que la vitesse de de´rive
e´lectrique est en effet largement dominante.
Les vitesses de de´rive qu’une particule charge´e, de masse m et de charge q, subit dans












et correspondent, respectivement, a` la vitesse de de´rive e´lectrique, vE , a` la vitesse de de´rive
due au gradient de l’intensite´ du champ magne´tique, v∇B, a` celle due a` la courbure du
champ magne´tique, vc, et a` la vitesse de de´rive due aux forces exte´rieures, vg, a` savoir
dans le cas pre´sent la force de gravite´ effective (domine´e par sa composante centrifuge).
La vitesse de de´rive e´lectrique est la meˆme pour toutes les particules. Les vitesses de
de´rive dues aux inhomoge´ne´ite´s du champ magne´tique et aux forces exte´rieures de´pendent
de la charge des particules, et en conse´quence les ions et les e´lectrons de´rivent dans des
sens oppose´s. Enfin, les vitesses de de´rive dues aux inhomoge´ne´ite´s du champ magne´tique
de´pendent e´galement de l’e´nergie des particules, tandis que celles due aux forces exte´rieures
de´pendent aussi de la masse des particules.
On s’inte´resse a` des particules de rapport masse sur charge e´gal a` 16, correspondant
a` O+ ou S++, pour des e´nergies allant de 100 eV a` 10 MeV. En utilisant les expressions
donne´es dans la section 8.4, on obtient les re´sultats suivants, au niveau de l’orbite de Io
(R = 6 Rj) :
Energie vE v∇B ou vc vg
100 eV 75 km s−1 0.0008 km s−1 0.0011 km s−1
10 keV 75 km s−1 0.08 km s−1 0.0011 km s−1
10 MeV 75 km s−1 80 km/s km s−1 0.0011 km s−1
Tab. 8.2 – Calcul pour un proton des vitesses de de´rive e´lectrique, due au gradient du
champ magne´tique et a` la force de gravite´ effective, dans le tore de Io, a` 6 Rj de la plane`te.
en ayant assimile´ le champ e´lectrique au champ e´lectrique de corotation.
Il apparaˆıt ainsi que notre formalisme est applicable a` une grande partie des particules
observe´es dans le tore de Io. Il faut e´galement rester prudent quant aux corrections relati-
vistes que la conside´ration des particules de tre`s grande e´nergie peut entraˆıner (l’e´nergie de
masse au repos des e´lectrons vaut 0.511 MeV, celle des protons 938 MeV) ; ces corrections
restent ne´gligeables pour les particules conside´re´es dans notre e´tude.
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8.6 Conclusions
L’exercice qui consistait a` tester nos re´sultats the´oriques en utilisant une mode´lisation
re´aliste du tore de Io base´e sur les donne´es les plus re´centes e´tait tentant. Confronte´ a` la
re´alite´ des observations, force est malheureusement de constater que l’exercice s’est ave´re´
tre`s difficile, devant les trop nombreuses incertitudes mises en e´vidence lors du de´cryptage
attentif des donne´es.
Ne´anmoins, l’extension des re´sultats the´oriques du chapitre pre´ce´dent au cas des plas-
mas multi-espe`ces a aboutit, malgre´ la relative complication que la prise en conside´ration
de cette proprie´te´ ame`ne par rapport au cas des plasmas proton-e´lectron. Nous en avons
e´galement profite´ pour donner un aperc¸u plus documente´ des conditions re´gnant dans le
tore de plasma de Io et pour mettre en place le raisonnement nous permettant, une fois
cet environnement mode´lise´ encore plus en de´tail, d’appliquer a` nouveau notre the´orie.
Le tore de Io est un des objets astronomiques les plus observe´s. La me´te´orologie de cet
environnement (Moncuquet [2002]), c’est-a`-dire l’e´tude de sa variabilite´ spatio-temporelle,
est un enjeu majeur visant a` la compre´hension de la stabilite´ de ce re´servoir de plasma
extraordinaire qu’il constitue pour la magne´tosphe`re de Jupiter. De re´cents mode`les com-
mencent a` s’atttaquer a` ce proble`me de´licat (Delamere et Bagenal [2002]). Des mode`les
de ceintures de radiation tels ceux de´veloppe´s par Santos-Costa a` l’Observatoire Midi-
Pyre´ne´es peuvent e´galement eˆtre utilise´s dans le futur, a` condition que ces mode`les des-
cendent suffisamment bas en e´nergie et incorporent les diffe´rentes espe`ces pre´sentes dans le
tore de Io. De`s que nous posse`derons des donne´es meilleures et en plus grande statistique,
nous avons l’intention de re´aliser l’application tente´e dans ce chapitre.
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Chapitre 9
Ge´ne´ralisation
aux fonctions de distribution
non bi-Maxwelliennes
9.1 Inte´reˆt
Le formalisme mixte MHD-cine´tique mis en place dans cette the`se dans le but d’e´tudier
les ondes et instabilite´s basse-fre´quence dans un plasma gyrotrope s’est restreint jusqu’alors
au cas des fonctions de distribution bi-Maxwelliennes. Or dans de nombreux plasmas
spatiaux, les collisions permettant de thermaliser les populations ioniques et e´lectroniques
sont peu fre´quentes, si bien que les fonctions de distribution ont tendance a` de´vier de la
bi-Maxwellienne. De manie`re ge´ne´rale, de nombreux types de fonctions de distribution
non-thermiques existent et la mode´lisation analytique de ces dernie`res est tre`s de´licate.
En particulier au voisinages des chocs et dans les environnements de type come´taire, ou`
des phe´nome`nes d’assimilation des particules neutres (’pick-up’ du plasma) conduisent a`
des distributions en anneau (Barbosa et al. [1985]).
Les observations satellitaires mettent re´gulie`rement en e´vidence la pre´sence d’un exce`s
de particules suprathermiques par rapport aux fonctions de distribution bi-Maxwelliennes
(Gosling et al. [1981], Ogilvie [1993], Collier [1996] dans le vent solaire ; Vasyliunas [1968],
Christon et al. [1991] dans la magne´tosphe`re terrestre ; Leubner [1982] dans celle de Ju-
piter ; et Armstrong et al. [1983] dans celle de Saturne) ou de la pre´sence de populations
avec coˆne de perte (Williams et Mauk [1997], dans la magne´tosphe`re de Ganyme`de).
Ces observations ont conduit a` la de´finition de nouvelles fonctions de distribution per-
mettant de mieux mode´liser les plasmas spatiaux. Par exemple, l’introduction de distri-
butions bi-Lorentziennes (Vasyliunas [1968]), commune´ment appele´es distributions kappa,
permet ainsi de prendre en compte l’exce`s de particules dans la queue de la distribution,
mode´lise´ a` l’aide d’une loi de puissance de´croissante aux grandes e´nergies.
Le caracte`re non bi-Maxwellien des distributions observe´es dans les environnements
spatiaux a fait l’objet d’e´tudes particulie`res par le passe´, par exemple pour :
– ge´ne´raliser la fonction de dispersion plasma de Fried et Conte [1961] a` des distribu-
tions kappa (Summers et Thorne [1991], Hellberg et Mace [2002]) ;
– re´soudre la relation de dispersion des ondes de la the´orie cine´tique dans les environne-
ments come´taires (Brinca et Tsurutani [1987]), des instabilite´s ioniques acoustiques
et cyclotroniques (Summers et Thorne [1992], Chaston et al. [1997]) ;
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– expliquer la tempe´rature e´leve´e du plasma coronal (Scudder [1992]) a` l’aide des
distributions kappa ;
– re´aliser un mode´le cine´tique du vent solaire (Maksimovic et al. [1997]) ou d’exosphe`re
plane´taire (Pierrard et Lemaire [1997]) ;
– e´tudier l’influence de la forme de la fonction de distribution sur le crite`re de l’in-
stabilite´ miroir (Leubner and Schupfer [2000, 2001], Gedalin et al. [2001, 2002] et
Pokhotelov et al. [2002]).
Une autre application touchant de plus pre`s nos centres d’inte´reˆt, qui sont les magne´to-
sphe`res des plane`tes ge´antes, est issue des re´centes observations de la sonde Ulysses mettant
en cause l’e´quilibre thermique local du plasma dans le tore de Io. Moncuquet et al. [2002]
notent l’incompatibilite´ de ces observations avec les variations de tempe´rature des e´lectrons
le long des lignes de champ telles que mode´lise´es jusque la` (Bagenal [1994]). L’utilisation de
distributions bi-Lorentziennes leur permet d’ame´liorer sensiblement la mode´lisation de la
structure latitudinale du tore de Io, et d’atteindre un meilleur accord avec les observations.
Enfin, Meyer-Vernet [2000] met l’accent de manie`re ge´ne´rale sur l’importance du caracte`re
non-Maxwellien des fonctions de distribution dans le cas de la mode´lisation des tores et
des plasmasphe`res.
Ces e´vidences observationnelles, conjugue´es a` notre souci de mode´liser au mieux les
plasmas magne´tosphe´riques des plane`tes ge´antes, nous conduisent a` relaxer l’hypothe`se
de fonctions de distribution bi-Maxwelliennes, utilise´e aux chapitres 6 et 7. L’objectif
de ce chapitre est ainsi de ge´ne´raliser le formalisme mixte MHD-cine´tique d’e´tude des
ondes et instabilite´s basse-fre´quence dans un plasma gyrotrope au cas non bi-Maxwellien.
Nous nous limiterons a` en donner un rapide aperc¸u, dans le cas particulier des plasmas
homoge`nes, afin d’illustrer la faisabilite´ de l’exercice. Nous poursuivrons cet exercice par
diverses e´tudes dans le futur proche.
9.2 Relation de dispersion dans les plasmas homoge`nes
On introduit dans les e´quations perturbe´es du mouvement obtenues dans un plasma ho-
moge`ne les expressions (5.44)-(5.45) des perturbations des pressions thermiques ge´ne´ralise´es
au cas de fonctions de distribution syme´triques non bi-Maxwelliennes. On re´pe`te la meˆme
proce´dure que pour un plasma bi-Maxwellien et on obtient la relation de dispersion des
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Cette relation de dispersion se compose de deux facteurs, le premier correspondant
au mode d’Alfve´n et le second aux modes compressionnels. On constate que le mode
d’Alfve´n a la meˆme relation de dispersion que dans le cas bi-Maxwellien, ce qui n’est pas
e´tonnant puisque le mode d’Alfve´n est un pur mode fluide. Ce mode posse`de donc les
meˆmes proprie´te´s que celles mises en lumie`re au chapitre 6, inde´pendamment de la forme
de la fonction de distribution des particules.
Le second facteur donne la relation de dispersion des modes compressionnels suivante :
ω2 =
































Cette relation de dispersion tre`s ge´ne´rale a e´te´ e´galement obtenue a` l’aide d’une pure
approche cine´tique par Gedalin et al. [2002], bien que ces auteurs se soient concentre´s
uniquement sur le mode miroir.
De la meˆme manie`re qu’au chapitre 6, il est possible d’obtenir une relation de dispersion
le´ge`rement diffe´rente en se restreignant au cas d’un plasma proton-e´lectron et en utilisant
les expressions des perturbations des pressions thermiques (5.42)-(5.43) au lieu de (5.44)-
(5.45). La relation de dispersion des modes compressionnels dans ce cas s’e´crit au final :
ω2 =
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Les grandeurs VA, C⊥, Cs⊥, Cs‖ apparaissant dans cette relation de dispersion ont e´te´
de´finies dans les sections 4.1.1 et 6.1.1, tandis que les fonctions Ls⊥B , Ls⊥E , LsnE ont e´te´
donne´es au chapitre 5 par les e´quations (5.38)-(5.39).
9.3 Etude de stabilite´
9.3.1 Mode d’Alfve´n
Puisque le mode d’Alfve´n ne de´pend pas de la forme des fonctions de distribution, les
re´sultats le concernant sont identiques a` ceux du chapitre 6.
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Le mode d’Alfve´n est stable si et seulement si
F = V 2A + C2⊥ − C2‖ ≥ 0 , (9.4)
ou` F est le parame`tre firehose de´fini par (6.15) ; sinon il est instable a` l’instabilite´ firehose.
9.3.2 Modes compressionnels
L’e´tude de la stabilite´ marginale des modes compressionnels est obtenue en de´veloppant
leur relation de dispersion (9.2) dans la limite ω → 0. Nous sommes oblige´s a` partir d’ici
de nous restreindre au cas de fonctions de distribution syme´triques en la variable v‖, afin
de pouvoir utiliser le de´veloppement des fonctions adimensionnalise´es Ls⊥B , LsnB , LsnE
dans cette limite, donne´ par l’e´quation (C5.5).
La relation de dispersion des modes compressionnels dans un plasma homoge`ne multi-
espe`ces se re´duit a` l’issue du de´veloppement a` :



















































Le terme en ω2 dans l’e´quation est conserve´ pour le cas k⊥ = 0.
Le nouveau parame`tre ∆s s’exprime :
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Afin de comprendre la signification des diffe´rents parame`tres introduits ci-dessus, on
les exprime dans le cas ou` les fonctions de distribution sont bi-Maxwelliennes et ou` on a

















λ repre´sente le rapport des pressions thermiques perpendiculaire et paralle`le totales du
plasma, tandis que ∆s est la diffe´rence entre un terme traduisant le comportement indi-
viduel des particules de l’espe`ce conside´re´e ( 12msv
2
⊥) et un terme relatif a` l’ensemble des
particules composant l’espe`ce conside´re´e.
Ce second terme traduit la contribution de l’anisotropie de l’espe`ce conside´re´e par rapport
a` l’anisotropie globale du plasma. En effet, dans le cas particulier ou` toutes les espe`ces
pre´sentent la meˆme anisotropie de tempe´rature, ce second terme s’annule.
∆s contient donc une information a` trois niveaux du plasma : au niveau particulaire, au
niveau des espe`ces composant le plasma et au niveau du plasma dans sa globalite´.
On re´-e´crit l’e´quation (9.5) de manie`re a` pouvoir discuter la stabilite´ des modes com-
pressionnels a` l’aide de trois parame`tres distincts,
ω2 + i pi
ω
k‖
L k2⊥ =M k2⊥ + F k2‖ , (9.11)
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ces trois parame`tres e´tant :
F = V 2A + C2⊥ − C2‖ (9.12)

































Le premier parame`tre est le parame`tre firehose de´ja` de´fini pre´ce´demment par l’e´quation
(9.4). C’est un parame`tre fluide donc inde´pendant des fonctions de distribution.
Le second parame`tre est le parame`tre miroir, ge´ne´ralise´ au cas de fonctions de distribution
non bi-Maxwelliennes. Il est identique au parame`tre miroir donne´ par Pokhotelov et al.
[2002]. On peut ve´rifier que son expression ge´ne´rale (9.12) se re´duit a` l’expression (6.25)
dans le cas bi-Maxwellien multi-espe`ces.
Le troisie`me parame`tre, de´nomme´ par la suite parame`tre Landau, retient plus parti-









Ce parame`tre L peut eˆtre ne´gatif, par exemple lorsque toutes les espe`ces composant le





> 0. Cette possibilite´ de
changement de signe va changer l’expression ud crite`re de stabilite´ et introduire un nouveau
type d’instabilite´, purement cine´tique. Pokhotelov et al. [2002] mentionne e´galement dans
leur article cette possibilite´.
L’examen de l’e´quation (9.11) re´ve`le que les modes compressionnels sont stables pour
tout k si et seulement si
M
L ≥ 0 &
F
L ≥ 0 · (9.16)
Comme le mode d’Alfve´n est, quant a` lui, stable pour tout k si et seulement si F ≥ 0, on
peut en de´duire que les modes basse-fre´quence dans un plasma gyrotrope homoge`ne non
bi-Maxwellien sont stables pour tout k si et seulement si
F ≥ 0 & M ≥ 0 & L ≥ 0 · (9.17)
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Dans le cas L > 0, le crite`re de stabilite´ des modes compressionnels s’e´crit M k2⊥ +
F k2‖ ≥ 0 et re´ve`le deux instabilite´s, comme dans le cas bi-Maxwellien :
– une instabilite´ firehose, dont la condition a` k⊥ = 0 s’e´crit F < 0 ;
– une instabilite´ miroir, dont la condition a` k‖ = 0 s’e´critM < 0.
Dans le cas L < 0, le crite`re de stabilite´ des modes compressionnels s’e´crit M k2⊥ +
F k2‖ ≤ 0, et les conclusions au voisinage de la stabilite´ marginale sont tre`s diffe´rentes :
– Si F < 0 etM < 0, les modes compressionnels sont stables ∀k, tandis que le mode
d’Alfve´n est instable pour tout k.
– Si F ≥ 0 etM < 0, un des modes compressionnels est instable pour k‖ suffisamment
grand. Ce mode est instable a` k⊥ = 0 pour F > 0.
– Si F < 0 etM > 0, un des modes compressionnels est instable pour k⊥ suffisamment
grand. Ce mode est instable a` k‖ = 0 pourM > 0. Le mode d’Alfve´n est e´galement
instable pour tout k.
– Si F > 0 etM > 0, une nouvelle instabilite´ apparaˆıt. L’e´tude de ce cas de figure est
un peu plus de´taille´ ci-dessous et illustre´ a` l’aide de la figure 9.1.
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instabilite´ ’bump-on-tail’ instabilite´ de type ’Landau-growth’
Fig. 9.1 – Illustration de l’instabilite´ de type ’Landau-growth’ (a` droite) par analogie
avec l’instabilite´ ’bump-on tail’ (a` gauche). La figure repre´sente la forme de la fonction de
distribution des vitesses des particules, f , en fonction de la vitesse paralle`le, v‖.
La pre´sence d’un faisceau de particules ayant des e´nergies e´leve´es peut eˆtre a` l’origine d’une
instabilite´ de type ’bump-on-tail’ (figure 9.1 a` gauche) et exciter des ondes de Langmuir.
Cette situation se rencontre, par exemple, dans les pre´-chocs plane´taires et dans le milieu
interplane´taire (sursauts radio solaires de type II et III). Par analogie avec l’amortissement
Landau, qui re´sulte d’un transfert d’e´nergie de l’onde vers les particules du plasma, on
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qualifiera l’instabilite´ apparaissant pour L < 0 lorsque F > 0 et M > 0 d’instabilite´
de type ’Landau growth’. Un exce´s de particules a` vitesses faibles mais non-nulles (figure
9.1 a` droite) permet a` la perturbation de croˆıtre lors de l’interaction onde-particules au
voisinage des tre`s faibles fre´quences (ω → 0).
9.4 Applications
9.4.1 Fonction de distribution kappa avec coˆne de perte
Afin d’illustrer dans cette section l’influence des fonctions de distribution sur les in-
stabilite´s basse-fre´quence dans les plasmas gyrotropes, on conside`re pour chaque espe`ce
pre´sente dans le plasma des fonctions de distribution telles celles utilise´es par Leubner et
Schupfer [2001], qui combinent les distributions de type Dory-Guest-Harris (Dory et al.
[1965]) et les distributions kappa. La forme de ces fonctions de distribution, par la suite ap-
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L’indice κ repre´sente l’indice spectral des distributions kappa, qui mode´lise la queue supra-
thermique de ces distributions (figure 9.2). L’indice j est l’indice de coˆne de perte (figure
9.3) et n0 de´signe la densite´.
Comme nous le verrons plus bas, les vitesses θ⊥, ‖ sont e´gales aux vitesses thermiques
perpendiculaire et paralle`le (de´finies par) a` un facteur pre`s (donne´ par (9.22) et (9.24)
dans le cas ge´ne´ral et e´gal a` 1 pour une bi-Maxwellienne).
Cette repre´sentation analytique mode´lise une distribution avec coˆne de perte occupe´e
par une population suprathermique et a l’avantage d’englober de nombreux types de dis-
tribution, notamment :
– les distributions kappa lorsque j = 0 ;
– les fonctions de type Dory-Guest-Harris lorsque κ → ∞ ;
































Fig. 9.2 – Famille de distributions kappa, dans le cas isotrope. La fonction de distribution
normalise´e a` sa valeur en v = 0 est repre´sente´e en fonction de la vitesse des particules
normalise´e a` la vitesse thermique du plasma. L’indice spectral κ augmente de la courbe
la plus a` l’exte´rieur a` celle la plus a` l’inte´rieur en prenant les valeurs suivantes : 3, 4, 6,
10 et ∞ qui correspond au cas Maxwellien. Plus κ est petit, plus il y a de particules aux































Fig. 9.3 – Distribution avec coˆne de perte repre´sente´e dans le plan (v⊥, v‖).
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Le calcul des moments fluide du deuxie`me ordre a` partir de ces fonctions de distribution







κ (j + 1)






κ− j − 32
, (9.20)
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κ− j − 32
· (9.24)
D’apre`s les expressions obtenues ci-dessus, il faut que κ−j− 32 > 0 pour que ces fonctions
de distribution conservent un sens physique.
Les vitesses θ⊥, ‖ ne repre´sentent pas les vitesses thermiques re´elles du plasma. Elles
repre´sentent les vitesses thermiques de la bi-Maxwellienne obtenues en prenant les limites
j = 0 et κ = 0 de la fonction de distribution conside´re´e. La repre´sentation analytique
introduite par Leubner et Schupfer [2001] est alors, a` mon sens, plus observationnelle et
pratique que the´orique.
En pratique (voir figure 9.4), pour approximer une fonction de distribution observe´e
par une fonction kappa-coˆne de perte, on commence par mode´liser :
– dans un premier temps la distribution observe´e par une bi-Maxwellienne, ce qui per-
met de de´terminer les vitesses thermiques bi-Maxwelliennes θ⊥, ‖ et la contribution
des particules a` basse e´nergie ;
– ensuite la de´croissance en loi de puissance de la distribution aux hautes e´nergies, ce
qui permet de de´terminer l’indice spectral κ ;
– enfin, si le coˆne de perte est rempli, l’indice j.
Les valeurs trouve´es sont ensuite utilise´es dans la repre´sentation analytique (9.18).
Cette de´marche en plusieurs e´tapes se justifie par le fait que sur un satellite d’observa-
tion, ce sont les observations de diffe´rents instruments plasma (avec diffe´rentes gammes
d’e´nergie) qui comple`tent l’information sur la distribution des particules.
Signalons enfin que ces fonctions de distribution kappa avec coˆne de perte sont telles
que le parame`tre Landau L > 0. Ces fonctions ne sont donc pas sujettes a` l’instabilite´ de
































Fig. 9.4 – Comparaison des distributions Maxwellienne, kappa (κ = 3) et en loi de puis-
sance dans un plasma isotrope. La fonction de distribution normalise´e a` sa valeur en v = 0
est repre´sente´e en fonction de la vitesse des particules normalise´e a` la vitesse thermique
du plasma. Illustration e´galement de la possible de´marche de l’observateur, qui apre`s avoir
utilise´ une Maxwellienne pour mode´liser la distribution aux faibles e´nergies et estimer la
vitesse thermique du plasma, mode´lise la distribution aux grandes e´nergies par une loi de
puissance pour trouver l’indice spectral κ. Adapte´ de Meyer-Vernet [2001].
9.4.2 Instabilite´ firehose
Nous avons vu que l’instabilite´ firehose se de´veloppe si et seulement si F < 0 (lorsque
L > 0). Dans le cas de fonctions de distribution kappa avec coˆne de perte, on peut re´-e´crire













th⊥s (js + 1)− ns0ms θ2th‖s
]
< 0 · (9.25)
Des e´tudes statistiques ont e´te´ mene´s afin d’e´valuer l’anisotropie de pressions ther-
miques du plasma dans le vent solaire, en relation avec la pression magne´tique. Le but
de ces e´tudes est de contraindre le roˆle des instabilite´s dans la saturation de cette aniso-
tropie (Kasper et al. [2002]). Ces e´tudes utilisent les moments fluide calcule´s a` partir de
la mode´lisation des observations satellitaires a` l’aide de distributions bi-Maxwelliennes.
L’inclusion des populations de particules suprathermiques, fre´quement observe´es dans le
vent solaire (par le satellite WIND par exemple), permettrait de raffiner ces e´tudes.
9.4.3 Instabilite´ miroir
Dans un plasma ou` les espe`ces ont des fonctions de distribution kappa avec coˆne de
perte, l’instabilite´ miroir se de´veloppe si et seulement si M < 0 d’apre`s (9.13) (puisque
L > 0), ce qui s’e´crit en fonction des vitesses sonores :
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< 0 · (9.26)
On peut montrer que (9.26) est e´quivalent au crite`re obtenu par Pokhotelov et al. [2002],
tout en e´tant e´crit sous une forme beaucoup moins complique´e. En prenant le cas j = 0
et κ → ∞, on retrouve le crite`re de l’instabilite´ donne´ dans le chapitre 6 par l’e´quation
(6.25) pour des distributions bi-Maxwelliennes. Cette relation peut e´galement s’exprimer







































< 0 · (9.27)
Dans le but d’estimer rapidement l’influence des indices spectral, κ, et de coˆne de perte,
j, sur le crite`re de l’instabilite´ miroir, on simplifie le proble`me en conside´rant un plasma
proton-e´lectron, avec meˆmes indices (κ, j) et la meˆme anisotropie de pression thermique
pour les deux espe`ces. La courbe critique correspondant a` M = 0 est alors donne´e par
l’une des deux courbes suivantes :
β∗⊥ =
κ− j − 32


















κ− j − 32






















Un des points importants que j’ai voulu souligner graˆce a` cette petite e´tude consiste la
re´duction du crite`re de l’instabilite´ miroir lorsque une population suprathermique ou avec
coˆne de perte est pre´sente dans les distributions (figure 9.5 et 9.6). Cette pre´sence permet
ainsi a` l’instabilite´ miroir de se de´velopper meˆme lorsque la pression perpendiculaire est
plus faible que la pression paralle`le, contrairement au cas bi-Maxwellien.
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Fig. 9.5 – Courbes de stabilite´ marginale de l’instabilite´ miroir dans le plan (κ, β∗⊥) cal-
cule´es a` partir de l’expression (9.28) pour un plasma proton-e´lectron, ayant les meˆmes





l’indice j prend successivemnet les valeurs j = 0, 0.5, 1, 1.5, 2, 3, 4 sur les courbes de haut
en bas. Le domaine situe´ au-dessus des courbes est le domaine ou` le plasma est instable a`
l’instabilite´ miroir ; inversement en-dessous.















































cule´es a` partir de l’expression (9.29) pour un plasma proton-e´lectron, ayant les meˆmes
indices et la meˆme anisotropie de pression thermique pour les deux espe`ces. β∗⊥ = 0.6, et
l’indice j prend successivement les valeurs j = 0, 0.5, 1, 1.5, 2, 3, 4 sur les courbes de haut
en bas. Le domaine situe´ au-dessus des courbes est le domaine ou` le plasma est instable a`
l’instabilite´ miroir ; inversement en-dessous.
228 CHAPITRE 9. PLASMAS NON BI-MAXWELLIENS
9.5 Quelques mots sur le cas des plasmas stratifie´s
L’e´tude des modes de quasi-interchange dans les plasmas non bi-Maxwelliens, stratifie´s
et en rotation, peut eˆtre rapidement mene´e, en se reportant aux approches re´alise´es au
chapitre 6 et au chapitre 8.
En suivant une proce´dure en tout point identique a` celle de la section 6.3.1, on en
de´duit que les modes d’Alfve´n, lent et miroir sont les modes les plus influence´s par la
stratification, et ce a` k‖ << k⊥. Ils constituent les modes de quasi-interchange dans cette
limite, une fois la stratification prise en compte.
En effet, le mode d’Alfve´n a ω → 0 dans ce re´gime et la discussion sur les modes compres-
sionnels porte suivant si ω 6= 0 ou si ω = 0.
Dans le premier cas, ω 6= 0, le parame`tre z = ω/(vth‖ k‖) de´fini au chapitre 5 est infini. Or
dans le cas de fonctions de distribution non bi-Maxwelliennes mais syme´triques en v‖, nous
savons d’apre`s le chapitre 5 qu’on retrouve les re´sultats de la the´orie double-adiabatique
dans la limite z → ∞. Nous obtenons alors les meˆmes conclusions qu’a` la section 6.3.1,
a` savoir que le mode rapide co¨ıncide avec le mode rapide de la the´rie double-adiabatique




⊥. Il n’est donc pas
influence´ par la stratification dans ce re´gime.
Dans le second cas, ω = 0, le parame`tre z est inde´termine´ mais on peut obtenir une
e´quation implicite en e´galant ω et k‖ a` ze´ro dans l’e´quation (9.4). La relation de dispersion
obtenue s’applique aux modes lent et miroir.
Ensuite dans le chapitre 8, nous avons ge´ne´ralise´ au cas des plasmas multi-espe`ces bi-
Maxwelliens les re´sultats obtenus dans le cas d’un plasma proton-e´lectron bi-Maxwellien.
Cette ge´ne´ralisation a e´te´ faite en conservant le plus longtemps possible, sans les expliciter,
les coefficients γ qui interviennent dans les expressions des perturbations des pressions
perpendiculaire et paralle`le calcule´es au chapitre 5. Or dans ce chapitre, nous avons obtenu
des expressions des e´quations d’e´tat perturbe´es en fonction du vecteur de´placement δr dans
le cas des plasmas multi-espe`ces stratifie´s et en rotation, qu’ils soient bi-Maxwelliens ou
non. Les seules diffe´rences quant aux e´quations d’e´tat obtenues entre ces cas de figure
reposent sur les expressions des coefficients γ.
En conse´quence l’expression de la relation de dispersion (8.1) obtenue au chapitre
pre´ce´dent est valable dans le cas pre´sent, a` condition de remplacer les expressions des
coefficients γ (B5.1)-(B5.5) par (C5.5)-(C5.9). De meˆme dans le cas des parame`tres de la
stratification donne´s par les expressions (8.4)-(8.6) et qui interviennent dans cette relation
de dispersion. Quant aux expressions des parame`tres firehose et miroir (8.2)-(8.3), il suffit
de les remplacer par (9.12)-(9.13).






























Le parame`te B n’est pas donne´ ici, car il est tre`s complique´ et de´pend a` la fois des pa-
rame`tres de la stratification et de la forme de la fonction de distribution. L’important est
de noter qu’il intervient au carre´ dans l’e´quation pre´ce´dente, et que sa contribution est
toujours positive.
Le parame`tre Q de´pend de la forme de la fonction de distribution aux tre`s faibles
vitesses paralle`les de toutes les espe`ces pre´sentes dans le plasma. Ce parame`tre, tre`s com-
plique´ lui aussi car inte´gre´ sur toutes les espe`ces, est a` rapprocher du parame`tre Landau
de´finit pre´ce´demment par (9.14) dans l’e´tude des plasmas non bi-Maxwelliens homoge`nes.
La` encore, la proprie´te´ mise en avant ici est que ce parame`tre peut changer de signe et les
conclusions relatives a` la stabilite´ des modes de quasi-interchange seront alors diffe´rentes,
s’il est positif ou ne´gatif.
Si Q > 0, on retrouve le meˆme crite`re de stabilite´ des modes de quasi-interchange au










ou` les grandeurs y apparaissant sont corrige´s avec les expressions des coefficients γ adapte´s
aux cas des plasmas stratifie´s non bi-Maxwelliens (voir Annexe C chapitre 5).
Si Q < 0, les modes de quasi-interchange au voisinage de la stabilite´ marginale sont









> 0 · (9.33)
9.6 Conclusions
Le travail pre´sente´ ici est encore incomplet et demande a` eˆtre poursuivi. L’objectif de
ce chapitre e´tait de montrer comment les re´sultats obtenus a` l’aide de notre formalisme
mixte MHD-cine´tique dans le cas de plasmas bi-Maxwelliens peuvent eˆtre ge´ne´ralise´s aux
plasmas non bi-Maxwelliens.
La seule restriction faite tout au long de ce chapitre consiste en l’utilisation de fonc-
tions de distribution syme´triques en v‖. A partir de cette restriction, nous nous sommes
concentre´s sur l’e´tude des plasmas homoge`nes, dans le but de ge´ne´raliser les crite`res
des instabilite´s firehose et miroir. La premie`re instabilite´ e´tant fluide, on retrouve bien
e´videmment le crite`re e´nonce´ au chapitre 6. Par contre dans le cas de l’instabilite´ mi-
roir, le crite`re obtenu de´pend fortement de la forme de la fonction de distribution des
vitesses des particules. Cette de´pendance a e´te´ illustre´e a` l’aide de la famille de fonctions
de distribution kappa avec coˆne de perte, tre`s souvent utilise´e dans la litte´rature.
Le cas des plasmas non bi-Maxwelliens fait apparaˆıtre un nouveau parame`tre, de´nomme´
parame`tre Landau, qui peut eˆtre a` l’origine d’une instabilite´ de type ’Landau-growth’ du
fait d’un de´ficit de particules aux tre`s faibles vitesses paralle`les. Le signe de ce nouveau
parame`tre intervient dans l’e´tude de la stabilite´ de tels plasmas.
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La ge´ne´ralisation de notre approche aux plasmas non bi-Maxwelliens ouvre ainsi de
multiples perspectives, parmi lesquelles :
– L’e´tude comple`te de la stabilite´ des plasmas gyrotropes non bi-Maxwelliens, ho-
moge`nes et stratifie´s, dont nous avons donne´ ici un modeste aperc¸u.
– La recherche d’observations naturelles de fonctions de distribution pouvant amener
le de´veloppement d’une instabilite´ du type ’Landau-growth’. On a souvent mis en
e´vidence dans les magne´togaines plane´taires la pre´sence de fonctions de distribution
pre´sentant une forme ’en cre´neau’ au voisinage des faibles vitesses paralle`les, et ces
observations feront l’objet de toute notre attention. De meˆme pour les observations
de fonctions de distribution de type ’fer a` cheval’ (Bingham et al. [1999]). Nous
espe´rons a` ce propos rencontrer tre`s prochainement la communaute´ des observateurs
afin de recueillir leur e´clairage sur cette question (dans un souci de trouver une
application a` toute the´orie).
– L’e´tude de l’influence de la forme des fonctions de distribution sur la propagation des
modes compressionnels e´quivalents aux modes rapide, lent et miroir identifie´s dans
le cas des plasmas bi-Maxwelliens. Une premie`re tentative est en cours, a` partir des
fonctions kappa avec coˆne de perte pre´sente´es dans ce chapitre ; elle consiste en la
re´solution nume´rique de la relation de dispersion (9.3) en faisant varier la direction
du vecteur d’onde.
Remarquons enfin que les progre`s re´alise´s ces dernie`res anne´es dans la pre´cision des
observations se doivent d’aller de pair avec les progre`s des the´ories employe´es pour ca-
racte´riser ces observations. Les conclusions sont tre`s fortement de´pendantes d’un certain
nombre de parame`tres, dont la forme des fonctions de distribution qui reste difficilement
accessible, a` la fois observationnellement et analytiquement. Elle constitue cependant un






1.1 La mission et ses objectifs
1.1.1 La mission
Des magne´tosphe`res des plane`tes du Syste`me Solaire, seules celles de la Terre et de
Jupiter ont fait l’objet d’une e´tude approfondie a` l’aide d’orbiteurs (ex : Cluster II, Galileo).
La connaissance actuelle de la magne´tosphe`re de Saturne est limite´e au survol de la plane`te
par les sondes Pioneer 11 et Voyager 1 & 2.
Pioneer 11. La sonde, lance´e en 1973, a re´alise´ le premier survol de Saturne en sep-
tembre 1979, avant de poursuivre sa route vers les frontie`res du Syste`me Solaire. Elle
a mesure´ entre autre les particules e´nerge´tiques, le champ magne´tique et les rayons



































C2‖F = NF = 0MCGL = 0M = 0
Fig. 1.1 – A gauche : Pioneer 11 ; a` droite : Voyager 1.
Voyager 1. La sonde, lance´e en 1977, a survole´ Saturne en novembre 1980 et conti-
nue d’eˆtre active a` ce jour. Son survol de Saturne a conside´rablement ame´liore´ nos
connaissances sur le syste`me saturnien par rapport a` Pioneer 11, notamment en ce
qui concerne l’atmosphe`re de Titan, les proprie´te´s des anneaux et l’observation des
e´missions radio de la plane`te.
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Voyager 2. La sonde, jumelle de la pre´ce´dente et lance´e elle aussi en 1977, a survole´
Saturne en aouˆt 1981 et a continue´ son pe´riple en survolant Uranus et Neptune. Elle
est toujours active de nos jours.
Plus de vingt ans apre`s la rencontre de Voyager 2 avec Saturne, une nouvelle mission
s’appreˆte a` observer l’environnement spatial de cette plane`te, non pas en la survolant
brie`vement, mais en l’orbitant : la mission Cassini/Huygens. Cette mission est une mission
conjointe NASA / ESA, impliquant de nombreux autres partenaires.
Le satellite comporte un orbiteur fourni par la NASA (Cassini) qui transporte une sonde
fournie par l’ESA (Huygens).
L’orbiteur doit son nom a` l’astronome franc¸ais d’origine italienne Jean-Dominique Cassini
(1625-1712), qui a de´couvert entre autre quatre satellites de Saturne (Iapetus, Te´thys,
Dione et Rhe´a) et la division de l’anneau principal de Saturne qui porte son nom.
La sonde, quant a` elle, doit son nom a` l’astronome hollandais Christiaan Huygens (1629-
1695), qui a de´couvert Titan en 1655 et la pre´sence d’anneaux autour de Saturne.
Le concept de la mission remonte aux de´buts des anne´es 1980, et sa validation a` 1989.
La communaute´ scientifique internationale implique´e dans la mission est tre`s importante.
La participation franc¸aise est la plus importante parmi les pays europe´ens.
1.1.2 Les objectifs
Cassini-Huygens est une mission ambitieuse, qui devrait donner lieu a` des avance´es
spectaculaires dans notre compre´hension du syste`me plane´taire de Saturne.
En reprenant le sche´ma descriptif d’un syste`me plane´taire introduit dans la premie`re
partie, les principaux objectifs de la mission concernent :
– l’e´tude des atmosphe`res (de la plane`te, des anneaux, des satellites) et de leurs pro-
prie´te´s, en terme de composition, de structure et de dynamique ;
– la caracte´risation des surfaces et de la structure interne de la plane`te et de ses
satellites ;
– l’e´tude de l’environnement e´lectromagne´tique du syste`me, en terme de dynamique
et de couplage entre ses composantes ;
– la compre´hension de la formation du syste`me et de son e´volution ;
– l’e´tude des conditions pre´-biotiques dans l’atmosphe`re de Titan.
Afin de re´aliser certains de ces objectifs, il est ne´cessaire d’assurer entre l’orbiteur
Cassini et la sonde Huygens une bonne comple´mentarite´. L’approche de la physique
magne´tosphe´rique du syste`me plane´taire de Saturne est re´alise´e en grande partie a` l’aide
de l’orbiteur.
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1.2 Le satellite et son instrumentation plasmas et champs
1.2.1 Le satellite
Le satellite est haut de 6.7 me`tres et large de 4 me`tres, pour un poids de 5.655 tonnes,
en incluant la sonde Huygens (473 kg). L’instrumentation scientifique contribue seulement
a` une petite fraction du poids total (7 %). Son alimentation e´lectrique est fournie par trois
ge´ne´rateurs thermoe´lectriques radioisotopes, qui utilisent la radioactivite´ du plutonium-
238 pour ge´ne´rer l’e´nergie e´lectrique ne´cessaire au fonctionnement des syste`mes a` bord.
Le satellite dispose d’une antenne grand champ de quatre me`tres de diame`tre et de deux


































C2‖F = NF = 0MCGL = 0M = 0
Fig. 1.2 – A gauche : l’orbiteur Cassini ;a droite : la sonde Huygens.
Cassini est pourvue de douze instruments et came´ras perfectionne´s pour re´aliser ses
objectifs. La plupart de ces instruments sont monte´s sur des plate-formes articule´es, fixe´es
au corps du satellite, une pour les came´ras et une autre pour les instruments plasmas et
champs.
Cassini est un satellite stabilise´ trois axes. De multiples changements d’attitude afin
de pointer les diffe´rents instruments dans la direction voulue sont ne´cessaires au cours de
la mission. La capacite´ de me´moire et de stockage des informations a` bord est de quatre
gigabits. Lorsque les instruments plasmas et champs fonctionnent, l’antenne grand champ
pointe vers la Terre et transmet les donne´es stocke´es. Dans cette configuration, le satellite
tourne lentement autour de l’axe de syme´trie de l’antenne, ce qui permet aux instruments
de scanner l’environnement plus en de´tail.
1.2.2 Les magne´tome`tres
L’objectif de cette expe´rience est de de´terminer les champs magne´tiques et les in-
teractions e´lectromagne´tiques existant entre les diffe´rentes composantes du syste`me. Les
magne´tome`tres constituent une expe´rience dont les re´sultats sont utilise´s pour comprendre
les donne´es recueillies par de nombreux autres instruments plasmas.
Cassini posse`de deux types de magne´tome`tres, monte´s sur un bras de´ployable de 11
me`tres de long, qui reposent sur des principes physiques tre`s diffe´rents afin de mesurer
trois composantes orthogonales du vecteur champ magne´tique.
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VHM (Vector Helium magnetometer) : situe´ au bout de l’antenne, il peut ope´rer en
mode scalaire et en mode vecteur, e´tant ainsi capable de mesurer tre`s pre´cise´ment
l’intensite´ du champ magne´tique. Il peut mesurer des champs magne´tiques d’intensite´
±32 nT et ±256 nT en mode vecteur, et de 256 nT a` 16384 nT en mode scalaire.
FGM (Fluxgate magnetometer) : situe´ au milieu du bras, il dispose de 4 gammes de
mesure, ± 40 nT, ± 400 nT, ± 10000 nT et ± 44000 nT, avec une pre´cison respective
de 4.9 pT, 48.8 pT, 1.2 nT et 5.4 nT.
L’utilisation simultane´e et comple´mentaire des deux types de magne´tome`tre conduit a` une
redondance qui permet d’ame´liorer la calibration en vol, ainsi que la pre´cision absolue des
mesures.
Les magne´tome`tres (MAG) de Cassini sont sous la responsabilite´ de l’Imperial College
(P.I. : D. Southwood ; Acting P.I. : M. Dougherty, Dougherty et al. [2002]).
1.2.3 Les autres instruments plasmas et champs e´lectromagne´tiques
En plus des magne´tome`tres, les instruments plasmas et champs e´lectromagne´tiques sont
aux nombres de 7 (5 spe´cifiques plus 2 associe´s) sur les 12 pre´sents a` bord de l’orbiteur :
CAPS (CAssini Plasma Spectrometer) : mesure de la composition, de la densite´, de
la tempe´rature et des vitesses des ions (2 senseurs, IBS et IMS, pour des rapports
e´nergie/charge compris entre 1 et 50000 eV) et des e´lectrons (1 senseur ELS, pour
des e´nergies comprises entre 0.7 et 30000 eV). L’instrument est muni d’un actuateur
motorise´ lui permettant de scanner l’environnement ambiant.
(P.I. : D. Young, Southwest Research Institute).
MIMI (Magnetospheric IMaging Instrument) : mesure de la composition ionique (sen-
seur CHEMS, pour des rapports e´nergie/charge compris entre 10 et 265 keV ) et de
la distribution en e´nergie des particules e´nerge´tiques (senseur LEMMS, e´nergies de
15 keV a` 10 MeV pour les e´lectrons, de 20 keV a` 130 MeV pour les ions) ; technique
d’imagerie des atomes neutres e´nerge´tiques (came´ra INCA).
(P.I. : S. Krimigis, Johns Hopkins University).
RPWS (Radio and Plasma Wave Science) : mesure des champs e´lectriques (de 1 Hz
a` 16 MHz) et magne´tiques (de 1 Hz a` 12.6 kHz).
(P.I. : D. Gurnett, University of Iowa).
CDA (Cassini Dust Analyser) : mesure de la charge, de la masse, de la composition
et des vitesses des poussie`res et particules solides de 10−16 a` 10−6 g.
(P.I. : R. Srama, Max Planck Institu¨t fu¨r Kernphysik, Heidelberg).
INMS (Ion and Neutral Mass Spectrometer) : mesure des ions et des neutres de
basse-e´nergie, infe´rieure a` 100 eV.
(P.I. : H. Waite, University of Michigan).
UVIS (UltraViolet Imaging Spectrograph) : mesure des e´missions ultraviolettes des
atmosphe`res et des tores de gaz pre´sents dans le syste`me.
(P.I. : L. Esposito, University of Colorado).
RSI (Radio Science Instrument) : de´termination des densite´s ionosphe´riques graˆce a`
l’e´tude des signaux radio envoye´s par Cassini vers la Terre, lors d’occultations avec
les composantes du syste`me plane´taire de Saturne.
(P.I. : A. Kliore,Jet Propulsion Laboratory).
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1.2.4 Groupe de travail MAPS
Un groupe de travail, MAPS pour ’MAgnetosphere and Plasma Science’, regroupant
les scientifiques implique´s sur les instruments plasmas et champs e´lectromagne´tiques a e´te´
cre´e´, afin d’organiser de fac¸on conjointe les observations et les e´tudes correspondantes.
Ce groupe de travail s’inte´resse plus particulie`rement aux deux the´matiques de recherche
interdisciplinaires suivantes :
– l’environnement plasma de la magne´tosphe`re de Saturne.
(I.D.S. : T. Gombosi, University of Michigan) ;
– la circulation du plasma et le couplage magne´tosphe`re / ionosphe`re / haute at-
mosphe`re.
(I.D.S : M. Blanc, Observatoire Midi-Pyre´ne´es).
Ces the´matiques sont aborde´es en combinant mode´lisation the´orique et nume´rique, et
analyse de donne´es.
Afin d’optimiser le retour scientifique de la mission, le groupe de travail devrait disposer
d’un outil de visualisation via internet des donne´es multi-instrumentales, CAMARAD
(CAps MAps Remote Access Database), de´veloppe´ par Etienne Pallier a` l’Observatoire































Fig. 1.3 – Page d’e´cran de CAMARAD. http ://www.kronos.ast.obs-mip.fr/cassinimaps






































































































C2‖F = NF = 0MCGL = 0M = 0
Fig. 1.4 – Instrumentation plasma a` bord de Cassini. De haut en bas et de gauche a` droite :
CAPS, RPWS, MIMI, INCA, CDA et INMS. MAG est situe´ sur le bras apparaissant dans
quelques-unes de ces images.
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1.3 La trajectoire
Pour atteindre Saturne, Cassini aura suivi un chemin complexe pendant pre`s de sept
ans, de sorte a` be´ne´ficier de l’assistance gravitationnelle d’autres plane`tes en cours de route.
Lance´e le 15 octobre 1997 de Cap Canaveral en Floride, Cassini a depuis survole´ Ve´nus
deux fois (en avril 1998 et en juin 1999), la Terre en aouˆt 1999 et enfin Jupiter en de´cembre
2000. La manoeuvre d’insertion en orbite autour de Saturne est pre´vue pour juillet 2004.
Cette manoeuvre cruciale constituera la rencontre la plus proche avec la plane`te et une
unique opportunite´ en ce sens.
La sonde Huygens, quant a` elle, se de´tachera de Cassini le 25 de´cembre 2004 pour
pe´ne´trer 22 jours plus tard dans l’atmosphe`re de Titan, ou` elle recueillera des donne´es































Fig. 1.5 – Trajectoire interplane´taire de Cassini-Huygens. http ://www.saturn.jpl.nasa.gov
Durant les quatre anne´es de mission pre´vues pour le moment, Cassini re´alisera plus de 70
orbites autour de Saturne, comprenant une quarantaine de survols de Titan et quelques
survols (cible´s ou non) des satellites de glace. Ces orbites auront des orientations et des
ge´ome´tries diffe´rentes, de fac¸on a` assurer une tre`s bonne couverture de la magne´tosphe`re
de Saturne en terme de distance radiale, de temps local et de latitude.
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Chapitre 2
Le survol de Jupiter :
aperc¸u ge´ne´ral
Dans ce chapitre, le survol de Jupiter par la sonde Cassini est de´crit et quelques
re´sultats scientifiques obtenus a` cette occasion sont brie`vement expose´s. Mon approche
de ce survol a e´te´ faite au travers de l’e´tude des donne´es obtenues par les magne´tome`tres
(MAG) a` l’Imperial College, en mars - avril 2001. J’ai souhaite´ illustrer certains aspects
de ce survol qui me tenaient a` coeur, fruits de l’examen de l’ensemble du jeu de donne´es
et de discussions scientifiques auxquelles j’ai pu participe´.
2.1 Ge´ne´ralite´s
Le rendez-vous entre Jupiter et Cassini, en de´cembre 2000 - janvier 2001, a donne´
lieu a` une se´rie d’investigations scientifiques de premier plan, malgre´ le fait qu’il n’ait
constitue´ qu’un objectif secondaire de la mission (pour raisons budge´taires) et que le
satellite passait relativement loin de la plane`te (la plus grande approche ayant eu lieu a`
147 Rj de la plane`te).
Les inte´reˆts scientifiques de ce survol e´taient en effet nombreux :
– L’observation conjointe par deux satellites, Galileo et Cassini, de la magne´tosphe`re
de Jupiter, permettant par exemple pour la premie`re fois d’e´tudier directemment
l’influence du vent solaire sur la dynamique de la magne´tosphe`re de Jupiter.
– Le passage du satellite dans des re´gions jusque-la` inexplore´es, le long du cre´puscule
jusqu’aux confins de la magne´tosphe`re.
– La mise en place d’une importante campagne d’observations, a` l’aide notamment du
te´lescope spatial Hubble (observations dans le visible) et de l’observatoire Chandra
(observations dans le rayonnement X).
– La configuration Soleil-Terre-Jupiter, qui permet d’utiliser les observations des per-
turbations du vent solaire au niveau de l’orbite terrestre afin de les extrapoler au
niveau de l’orbite jovienne.
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Fig. 2.1 – Trajectoires respectives des satellites Galileo et Cassini a` l’occasion du survol de
Jupiter en de´cembre 2000 - janvier 2001. http ://www.sp.ph.ic.ac.uk/cassini/jupiter.html
2.2 Donne´es magne´tome`tres
Le survol e´tant relativement lointain de la plane`te, le champ magne´tique et ses com-
posantes sont repre´sente´s dans un repe`re orthonorme´ he´liocentrique (RTN), plus adapte´
aux observations dans le milieu interplane´taire et de´fini comme suit :
– le vecteur unitaire R pointe du Soleil vers le satellite ;
– le vecteur unitaire N pointe dans la direction donne´e par le vecteur rotation solaire ;
– le vecteur unitaire T comple`te le trie`dre.
Par commodite´, on repre´sente e´galement le champ magne´tique par son intensite´ et ses
angles d’e´le´vation θ (entre sa direction et le plan (R,T)) et d’azimut φ (entre sa composante
(R,T) et l’axe R), plutoˆt que par ses composantes RTN.
La re´solution temporelle minimale des donne´es obtenues par les magne´tome`tres de
Cassini lors du survol est de 24 secondes (s). Durant certaines pe´riodes, aucune mesure
n’est recueillie, afin de permettre au satellite d’effectuer des ope´rations spe´cifiques.
L’ensemble des donne´es des magne´tome`tres de Cassini obtenues lors des mois de
de´cembre 2000 et de janvier 2001 que j’ai pu examiner lors de mes se´jours re´pe´te´s a`
l’Imperial College est repre´sente´ sur les figures 2.2 et 2.3.































Fig. 2.2 – Donne´es MAG de´cembre 2001, 24 s de re´solution. De haut en bas : coordonne´es
R, T, N du champ magne´tique, intensite´ du champ magne´tique (en nT) et distance radiale
au Soleil de Cassini (en AU) en fonction du temps, en jour de l’anne´e (DOY).































Fig. 2.3 – Comme pour la figure pre´ce´dente, pour le mois de janvier 2001.
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2.3 Identification des frontie`res magne´tosphe´riques
La caracte´risation des diffe´rents re´gimes plasma que le satellite a rencontre´s durant
son survol est une e´tape ne´cessaire avant toute analyse de´taille´e des phe´nome`nes observe´s.
L’identification des frontie`res entre le vent solaire, la magne´togaine et la magne´tosphe`re
(voir figure 1.2) passe par la comparaison des donne´es multi-instrumentales.
Une liste (non-exhaustive) de ces frontie`res est re´sume´e dans le tableau suivant :
Jour DOY SCET E´ve`nement
07 de´cembre 342 23h15 Choc interplane´taire
19 de´cembre 354 15h12 Choc interplane´taire
28 de´cembre 363 04h19 BS Entre´e
29 de´cembre 364 12h30 BS Sortie
29 de´cembre 364 21h40 BS Entre´e
30 de´cembre 365 22h10 BS Sortie
31 de´cembre 366 10h00 BS Entre´e
31 de´cembre 366 12h20 BS Sortie
02 janvier 002 20h20 BS Entre´e
03 janvier 003 01h20 BS Sortie
03 janvier 003 21h15 BS Entre´e
09 janvier 009 12h30 MP Entre´e
09 janvier 009 21h15 MP Sortie
10 janvier 010 07h00 MP Entre´e
10 janvier 010 20h35 MP Sortie
12 janvier 012 14h17 BS Sortie
14 janvier 014 02h10 BS Entre´e
15 janvier 015 05h30 BS Sortie
16 janvier 016 18h00 BS Entre´e
16 janvier 016 21h20 BS Sortie
17 janvier 017 20h00 BS Entre´e
18 janvier 018 06h35 BS Sortie
18 janvier 018 23h50 BS Entre´e
27 janvier 027 14h30 BS Sortie
28 janvier 028 10h20 BS Entre´e
29 janvier 029 02h00 BS Sortie
30 janvier 030 10h30 BS Entre´e
03 fe´vrier 033 13h24 BS Sortie
05 fe´vrier 035 09h40 BS Entre´e
06 fe´vrier 036 22h30 BS Sortie
08 fe´vrier 038 09h30 BS Entre´e
11 fe´vrier 041 12h00 BS Sortie
11 fe´vrier 041 14h00 BS Entre´e
11 fe´vrier 041 18h45 BS Sortie
Tab. 2.1 – Ce tableau continue sur la page suivante...
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Jour DOY SCET E´ve`nement
12 fe´vrier 042 04h40 BS Entre´e
15 fe´vrier 045 14h15 BS Sortie
16 fe´vrier 046 01h00 BS Entre´e
16 fe´vrier 046 09h00 BS Sortie
16 fe´vrier 046 23h10 BS Entre´e
21 fe´vrier 051 08h15 BS Entre´e
25 fe´vrier 055 14h25 BS Entre´e
25 fe´vrier 055 16h30 BS Sortie
27 fe´vrier 057 23h55 BS Entre´e
28 fe´vrier 058 08h00 BS Sortie
28 fe´vrier 058 10h50 BS Entre´e
03 mars 061 1450 BS Sortie
09 mars 067 19h30 Choc Interplane´taire
11 mars 069 12h20 Choc Interplane´taire
16 mars 074 12h45 Choc Interplane´taire
05 avril 094 20h50 Choc Interplane´taire
Tab. 2.2 – Identification des frontie`res magne´tosphe´riques rencontre´es par Cassini, a` partir
du 7 de´cembre 2000 et jusqu’au 5 avril 2001. BS de´signe l’onde de choc (’Bow shock’), MP
la magne´topause, DOY le jour de l’anne´e et SCET l’heure a` bord du satellite. Identification
personnelle a` l’aide de l’examen des donne´es MAG et des informations communique´es par
W. Kurth, University of Iowa.
Certaines des observations re´alise´es dans les diffe´rents re´gimes plasma identifie´s sont
pre´sente´es plus en de´tail dans les sous-sections qui suivent.
2.3.1 Observations dans le vent solaire
La caracte´risation des proprie´te´s du vent solaire au voisinage de la plane`te est impor-
tante pour comprendre la re´ponse de la magne´tosphe`re jovienne a` des perturbations d’ori-
gine exte´rieure. De mi-de´cembre a` mi-janvier, Galileo est a` l’inte´rieur de la magne´tosphe`re
de Jupiter, et jusqua` fin de´cembre Cassini se trouve en grande partie dans le vent solaire
avant fin de´cembre, rendant possible une telle e´tude.
La structure du vent solaire telle qu’identifie´e a` travers les donne´es magne´tiques est
complexe, ce qui n’est pas surprenant e´tant donne´ que :
– l’activite´ solaire tend vers son maximum a` cette e´poque (cycle solaire 23) ;
– de nombreuses perturbations fortement de´veloppe´es sont ge´ne´ralement observe´es
dans le vent solaire au-dela` de l’orbite terrestre.
La figure 2.4 (ci-contre, d’apre`s Szego et al. [2003]) illustre le comportement du champ
magne´tique durant les trois premiers mois de l’anne´e 2001, en identifiant les diffe´rentes
re´gions plasma rencontre´es par Cassini (premier panneau) et la grande variabilite´ du champ
magne´tique, en intensite´ (deuxie`me panneau) et en direction, dans le plan de l’e´cliptique
(troisie`me panneau) et dans un me´ridien solaire (quatrie`me panneau) en premie`re approxi-
mation.































Fig. 2.4 – De haut en bas : l’intensite´ du champ magne´tique (en nT), sa projection
dans le plan (R,T) et celle dans le plan (R,N) en fonction du temps en jour de l’anne´e,
durant les trois premiers mois de l’anne´e 2001. IP de´signe le milieu interplane´taire, SH la
magne´togaine et SP la magne´tosphe`re. D’apre`s Szego et al. [2003].
A l’aide de l’examen de la figure 2.4, nous mettons en e´vidence les quelques points suivants :
– L’activite´ solaire est importante, l’intensite´ du champ interplane´taire variant de
0.1 nT a` 4 nT (deuxie`me panneau).
– Des structures a` petite et grande e´chelles sont fre´quemment rencontre´es.
(deuxie`me panneau).
– Les brusques retournements du champ magne´tique dans le plan (R,T) - notamment
les 14 fe´vrier et 16 mars - indiquent que la sonde traverse des secteurs magne´tiques
(cf section 1.2.1).
– La composante nord-sud N est tre`s variable et fre´quement e´leve´e.
(quatrie`me panneau).
Les observations conjointes de Cassini et Galileo ont permis de mettre en e´vidence
directement que la composante nord-sud du champ magne´tique interplane´taire joue un
roˆle important sur la configuration magne´tosphe´rique de Jupiter, en controˆlant notam-
ment la position des frontie`res magne´tosphe´riques (onde de choc, magne´topause). L’ob-
servation de la composante nord-sud du champ magne´tique interplane´taire par Cassini
et de multiples traverse´es de l’onde de choc et de la magne´topause jovienne par Gali-
leo du 8 au 11 de´cembre 2000 ont permis a` Kivelson et Southwood [2003] de ve´rifier que
l’onde de choc et la magne´topause jovienne se de´placent vers la plane`te en re´ponse a` des
champs magne´tiques interplane´taires dirige´s vers le nord, et qu’inversement les frontie`res
s’e´loignent de la plane`te en re´ponse a` des champs magne´tiques dirige´s vers le sud. En effet,
lorsque le champ magne´tique interplane´taire est dirige´ vers le nord, la reconnection avec
le champ magne´tique jovien dirige´ vers le sud est permise et entraˆıne un de´placement vers
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la plane`te des frontie`res, comme ge´ne´ralement accepte´ dans le cas terrestre (Aubry et al.
[1970]).
L’arrive´e des perturbations du vent solaire a` grande e´chelle au niveau de la magne´topause
de Jupiter entraˆıne donc des variations brutales de l’e´tat global de la magne´tosphe`re.
Une de ces perturbations, observe´es fin novembre 2000, a retenu l’attention particulie`re
des scientifiques, en raison de son importante dure´e et d’observations conjointes d’autres































Fig. 2.5 – De haut en bas : e´le´vation, azimut et intensite´ du champ magne´tique lors de
la traverse´e d’une MIR (Merged Interaction Region) fin novembre 2000 en fonction du
temps, en jour de l’anne´e 2000. D’apre`s Hanlon et al. [2003].
La figure 2.5 repre´sente une structure magne´tique complexe observe´e par Cassini dans
le vent solaire. Elle a fait l’objet d’une e´tude re´cente (Hanlon et al. [2003]). Cette e´tude
a montre´ qu’il s’agissait d’une re´gion (MIR) forme´e par l’interaction et la coalescence de
plusieurs irre´gularite´s du vent solaire se propageant avec des vitesses e´leve´es et distinctes,
en utilisant des observations satellitaires au niveau de l’orbite terrestre (Cane [2003]).
Cette structure, observe´e a` une distance de 540 Rj de la plane`te, est de´limite´e par la
traverse´e d’une onde de choc (DOY1 323, 17h00 SCET) et par le retour abrupt cinq jours
plus tard dans une re´gion de vent solaire calme (DOY 328). On remarque que la direction
du vent solaire avant et apre`s le passage de la structure est conforme a` la direction donne´e
1jour de l’anne´e
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par la spirale de Parker a` cette distance (soit un angle phi de 120◦ ou de 300◦). Le retour-
nement de direction observe´ est caracte´ristique de la traverse´e d’un secteur magne´tique
durant le passage de la structure.
Nous nous contentons simplement de de´crire cette structure, son influence sur la dy-
namique de la magne´tosphe`re de Jupiter sera de´crite dans la section 2.4.
2.3.2 Observations dans la magne´togaine
Une lecture attentive du tableau 2.1 indique que le satellite a passe´ des pe´riodes de
temps prolonge´es 2 dans la magne´togaine de Jupiter, du coˆte´ cre´puscule. En outre, plus
d’une quarantaine de traverse´es de l’onde de choc ont e´te´ mises en e´vidence a` travers l’exa-
men des donne´es obtenues par les instruments plasma de Cassini. L’e´tude des processus
physiques a` l’oeuvre au voisinage des frontie`res du coˆte´ cre´puscule de la magne´tosphe`re
jovienne a donc naturellement constitue´ l’un des inte´reˆts du survol.
En particulier, l’analyse des donne´es particules e´nerge´tiques de l’instrument MIMI
(LEMMS) a permis de mettre en e´vidence l’e´chappement de particules de la magne´tosphe`re
de Jupiter dans le milieu interplane´taire a` travers la magne´togaine (Krupp et al. [2002]).
L’utilisation de l’outil CAMARAD (voir section 1.2.4), dont j’ai e´te´ l’un des premiers a`
tenter de m’en servir scientifiquement, me permet de comple´ter le travail des auteurs de
cet article de fac¸on originale et personnelle, et d’illustrer l’inte´reˆt de cet outil pour la
communaute´ MAPS, malgre´ le fait que son de´veloppement n’en soit qu’a` ses de´buts.
En effet, CAMARAD me permet de mettre en e´vidence a` travers l’examen simultane´ des
spectres de particules de basse et haute e´nergies et des donne´es du magne´tome`tre (voir
figure 2.6 page suivante) :
– la pre´sence d’e´lectrons de haute e´nergie pe´ne´trant l’instrument CAPS ELS (bandes
verticales sur le premier panneau). On rappelle simplement que cet instrument me-
sure les e´lectrons de basse e´nergie (cf section 1.2.3).
– La pre´sence d’un flux important d’e´lectrons (bandes bleues sur le second panneau
de la figure 2.6) de haute e´nergie durant de brefs intervalles de temps. Les inter-
valles pendant lesquels ces e´lectrons de haute e´nergie pe´ne`trent l’instrument CAPS
co¨ıncident avec les intervalles de temps ou` l’instrument MIMI observe ces meˆmes
e´lectrons.
– Des variations de la composante nord-sud du champ magne´tique (en vert dans
le troisie`me panneau), qui semble s’annuler lorsque les flux d’e´lectrons de hautes
e´nergies sont observe´s.
Graˆce a` CAMARAD, on peut e´galement constater que des phe´nome`nes similaires a`
celui pre´sente´ sur la figure 2.6 sont observe´s durant tout le survol, tout particulie`rement
entre le 22 et le 30 janvier 2001.
2La sonde se trouve dans la magne´togaine pendant les intervalles de temps entre la traverse´e (entre´e)
de l’onde de choc et soit la traverse´e (entre´e) de la magne´topause, soit la traverse´e (sortie) de l’onde de
choc, ou encore entre la traverse´e (sortie) de la magne´topause et soit la traverse´e (sortie) de l’onde de
choc, soit la traverse´e (entre´e) de la magne´topause ; dans la magne´tosphe`re lorsque elle traverse (entre´e) la
magne´topause puis la retraverse (sortie) ; et dans le vent solaire lorsqu’elle traverse (sortie) l’onde de choc.































Fig. 2.6 – De haut en bas : spectre des e´lectrons de basse e´nergie (donne´es CAPS ELS), de
haute e´nergie (donne´es MIMI LEMMS) et composantes du champ magne´tique (donne´es
MAG ; R (noir), T (rouge), N (vert) et intensite´ (jaune)) les 23 et 24 janvier 2001. Figure
obtenue avec CAMARAD.
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Il semble donc que Cassini ait pe´ne´tre´ des re´gions de la magne´togaine jovienne coˆte´
cre´puscule ou` des e´lectrons de haute e´nergie s’e´chappent de la magne´tosphe`re directe-
ment dans le milieu interplane´taire, peut-eˆtre le long de lignes de champ interplane´taire
pre´alablement connecte´es a` celles de la plane`te. La pre´sence de telles particules dans tout
le milieu interplane´taire avait de´ja` e´te´ mise en e´vidence par le passe´, sans toutefois que
leur re´gion d’origine ne soit contrainte (Krimigis et al. [2001]).
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2.3.3 Observations dans la magne´tosphe`re
Le satellite a pe´ne´tre´ la magne´tosphe`re de Jupiter seulement pendant une tre`s courte
pe´riode de temps, les 9 et 10 janvier 2001 (voir tableau 2.1). Ne´anmoins, le fait qu’il ait
pe´ne´tre´ cette re´gion de l’environnement de Jupiter te´moigne de la grande variabilite´ de la
magne´tosphe`re jovienne, tre`s e´tendue aux moments de la traverse´e de la magne´topause,
en raison sans doute d’une faible pression dynamique du vent solaire.
Les figures 2.7 et 2.8 illustrent les traverse´es de la magne´topause jovienne, principale-































Fig. 2.7 – Diagramme temps-fre´quence issu des donne´es RPWS et mettant en e´vidence le































Fig. 2.8 – Comme dans la figure pre´ce´dente, le 10 janvier 2001.
La traverse´e de la magne´tosphe`re jovienne est mise en e´vidence par la pre´sence d’e´missions
a` des fre´quences comprises entre 300 Hz et 3 kHz. Ces fre´quences ne peuvent eˆtre observe´es
lorsque le satellite est hors de la magne´tosphe`re, car elles correspondent a` des ondes qui ne
peuvent se propager qu’a` l’inte´rieur de la magne´tosphe`re (’trapped continuum radiation’).
On peut estimer la densite´ e´lectronique re´gnant dans la magne´tosphe`re a` partir de la
fre´quence de coupure de cette e´mission ; dans le cas pre´sent, on obtient v10−3 cm−3.
Par une heureuse co¨ıncidence, Cassini et Galileo ont traverse´ la magne´topause de Ju-
piter le 10 janvier 2001 a` plusieurs minutes d’intervalle. Cassini l’a traverse´ vers 20h35,
Galileo a` 21h00. Au vu de leur position respective, Kurth et al. [2002] en ont de´duit que
la magne´tosphe`re de Jupiter e´tait dans un e´tat de transition a` ce moment, en re´ponse
a` une augmentation de pression dynamique du vent solaire. Galileo observe ainsi une
magne´tosphe`re comprime´e par le passage de la perturbation, qui n’a pas encore atteint la
position de Cassini, ou` la magne´tosphe`re est encore tre`s e´tendue. A la vitesse typique de
400 km/s, il faut en effet presque 5 heures a` la perturbation pour atteindre Cassini.
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2.3.4 Exemples de traverse´e de l’onde de choc
La caracte´risation de l’onde de choc, phe´nome`ne commun a` toutes les magne´tosphe`res
plane´taires, constitue un aspect inte´ressant de la physique des frontie`res du secteur cre´pus-
cule de la magne´tosphe`re jovienne. Nous choisissons de pre´senter deux exemples de tra-
verse´e de cette frontie`re a` l’aide de CAMARAD sur les figures 2.9 et 2.10.
La figure 2.9 repre´sente le diagramme temps-fre´quence issu des donne´es RPWS et le



































C2‖F = NF = 0MCGL = 0M = 0
Fig. 2.9 – Traverse´e de l’onde de choc le 16 janvier 2001. De haut en bas : diagramme
temps-fre´quence (donne´es RPWS) et spectre des e´lectrons (donne´es ELS). L’axe des abs-
cisses est marque´ toutes les heures, de 00h00 a` 24h00. Figure obtenue avec CAMARAD.
La signature de la traverse´e de l’onde de choc est tre`s claire sur la figure 2.9, ou` des
transitions marque´es, caracte´ristiques d’un changement d’e´tat du plasma, apparaissent a`
la fois dans les donne´es ondes et plasma vers 18h00, 19h30 et 21h20. On note de plus
la pre´sence d’un pre´-choc dans les donne´es ondes RPWS, comme en atteste la pre´sence
d’ondes e´lectrostatiques de fre´quence autour de 1 kHz et autour de 10 kHz entre 18h00 et
19h30. Ce pre´-choc apparaˆıt e´galement dans les donne´es plasma CAPS et semble perturbe´.
La figure 2.10 repre´sente le spectre des e´lectrons et des protons de basse e´nergie issu
de CAPS et le champ magne´tique issu de MAG obtenus le 30 janvier 2001.
On constate sur cette figure vers 09h00 et 10h15 des transitions marque´es dans les
donne´es des e´lectrons et des protons, caracte´ristiques d’un changement d’e´tat du plasma.
La seconde transition, vers 10h15, te´moigne de la traverse´e de l’onde de choc, tandis que la
premie`re, vers 09h00, constitue le pre´-choc. De nombreuses fluctuations sont visibles dans
ce pre´-choc, a` la fois dans les donne´es des protons et du champ magne´tique. La signature de
l’onde de choc est tre`s claire dans les donne´es des ions, ou` la thermalisation des particules
en aval du choc apparaˆıssent de manie`re nette. L’absence de signature marque´e de l’onde
de choc dans les donne´es du champ magne´tique laisse envisager la possibilite´ que ce choc
soit quasi-paralle`le, impression renforce´e par le fait que l’intensite´ du champ (en jaune sur
la figure du milieu) semble peu varier lors de la traverse´e du choc.































Fig. 2.10 – Traverse´e de l’onde de choc le 30 janvier 2001. De haut en bas : spectre des
e´lectrons (donne´es CAPS ELS), composantes du champ magne´tique (donne´es MAG ; R
(noir), T (rouge), N (vert) et intensite´ (jaune) ) et spectre des protons et particules alpha
(donne´es CAPS IBS) en fonction du temps, en heures. Figure obtenue avec CAMARAD.
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De manie`re ge´ne´rale, les deux exemples que nous avons choisi d’analyser dans cette
section illustrent le caracte`re non-stationnaire de l’onde de choc rencontre´e au voisinage
des magne´tosphe`res plane´taires.
2.4 Influence du vent solaire
Un grand nombre d’e´tudes the´oriques sur l’effet des chocs interplane´taires sur la dyna-
mique de la magne´tosphe`re de Jupiter ont e´te´ mene´es peu de temps avant le survol de la
plane`te par Cassini (Southwood et Kivelson [2001], Hill) [2001], Cowley et Bunce [2002]).
Ces e´tudes mettent l’accent sur le couplage entre la magne´tosphe`re et l’ionosphe`re de
la plane`te et sur la conservation du moment angulaire du plasma magne´tosphe´rique,
afin de comprendre comment l’inte´rieur de la magne´tosphe`re re´pond a` une perturba-
tion d’origine externe. Elles pre´disaient toutes une anticorre´lation entre la compression
de la magne´tosphe`re par un choc interplane´taire et l’augmentation de l’activite´ auro-
rale. En effet, l’ovale auroral principal de Jupiter est relie´ au syste`me de courants cou-
plant la magne´tosphe`re et l’ionosphe`re plane´taires, associe´s a` la sous-corotation du plasma
magne´tosphe´rique (voir partie I section 2.). La compression de la magne´tosphe`re de Jupiter
conduit alors a` une reconfiguration a` grande e´chelle du champ magne´tique et du plasma
pre´sents a` l’inte´rieur de la magne´tosphe`re de Jupiter. Cette reconfiguration se traduit
par le chauffage du plasma magne´tosphe´rique et par la re´duction des e´carts a` la corota-
tion des vitesses du plasma, qui entraˆıne une re´duction du syste`me de courants reliant la
magne´tosphe`re et l’ionosphe`re joviennes.
L’observation simultane´e de la magne´tosphe`re de Jupiter par Cassini et Galileo a per-
mis de tester certains de ces re´sultats. La discussion suivante est base´e sur l’article de
Gurnett et al. [2002].
La figure 2.11 de´crit l’arrive´e d’un choc interplane´taire (de´crit dans la section 2.3.1)
observe´ par Cassini en amont de Jupiter sur la magne´tosphe`re de Jupiter (premier panneau
de la figure). La densite´ du plasma du vent solaire (deuxie`me panneau) n’est malheureu-
sement pas mesure´e durant toute la dure´e de la structure magne´tique. L’augmentation
de l’activite´ radio hectome´trique observe´e par Galileo (troisie`me panneau) et de l’acti-
vite´ aurorale observe´e par Cassini (quatrie`me panneau) semble lie´e a` l’arrive´e du choc et
du maximum de densite´ du plasma sur la magne´tosphe`re de Jupiter, une fois le de´lai de
propagation de ce choc entre la position de Cassini et la magne´tosphe`re de Jupiter correc-
tement estime´. Nous nuancerons simplement ce re´sultat au vu des incertitudes concernant
le calcul de ce de´lai jusqua` la magne´topause de la plane`te, puis le long des lignes de champ
jusqu’a` l’ionosphe`re. En effet, une erreur de quelques heures peut changer l’interpre´tation
donne´e par les auteurs de l’article (Gurnett et al. [2002]).
En ce qui concerne l’influence du vent solaire sur les activite´s aurorales et radio de la
magne´tosphe`re de Jupiter, il semblerait donc que les donne´es de Cassini et de Galileo aient
montre´ que la compression de la magne´tosphe`re due a` l’arrive´e d’un choc interplane´taire
augmentait ces activite´s en intensite´ (Gurnett et al. [2002].































Fig. 2.11 – Observations relatives aux conse´quences de l’arrive´e d’un choc interplane´-
taire sur les e´missions radio et aurorales de Jupiter. Premier panneau : intensite´ du
champ magne´tique observe´e par Cassini dans le vent solaire (instrument MAG). Deuxie`me
panneau : densite´ ionique mesure´e par Cassini dans le vent solaire (instrument CAPS).
Troisie`me panneau : intensite´ de l’e´mission hectome´trique mesure´e par Galileo (instrument
PWS). Quatrie`me panneau : intensite´ des e´missions ultraviolettes mesure´e par Cassini
(instrument UVIS). D’apre`s Gurnett et al. [2002].
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Nous donnons une autre illustration de la reconfiguration globale de la magne´tosphe`re
de Jupiter lors de l’arrive´e d’un choc interplane´taire est donne´e a` travers la figure 2.12,
d’apre`s Hanlon et al. [2003]. Nous redonnons ci-dessous l’interpre´tation des donne´es par
les auteurs de cet article.
De haut en bas sur la figure 2.12, on remarque :
– Un choc interplane´taire est observe´ par Cassini dans le vent solaire le 17 de´cembre
2000, en amont de Jupiter. La structure associe´e, caracte´rise´e en terme de l’intensite´
du champ magne´tique mesure´e par Cassini (premier panneau de la figure 2.12) et
de la pression dynamique issue de l’extrapolation de donne´es obtenues en orbite
terrestre a` l’aide d’un mode`le (deuxie`me panneau), impacte la magne´tosphe`re de
Jupiter dans laquelle Galileo orbite, du coˆte´ cre´puscule, a` une distance de 85 Rj de
la plane`te.
– Les composantes et l’intensite´ du champ magne´tique telles qu’observe´es par Galileo
a` l’inte´rieur de la magne´tosphe`re de Jupiter (panneau 3 a` 6, entre les lignes ver-
ticales), semblent tre`s perturbe´es et augmentent de manie`re significative suite a` la
compression. On peut apercevoir au passage la modulation de 10 heures du champ
magne´tique observe´ par Galileo due a` la rotation plane´taire et a` l’inclinaison des
axes magne´tique et centrifuge de Jupiter (cf partie I section 2.3.1).
– Le septie`me panneau repre´sente la de´viation du champ magne´tique jovien hors d’un
plan me´ridien de la plane`te (voir la fin de la section 2.3.2 dans la premie`re partie
de la the`se), a` travers l’angle α = tan−1(Bφ/Br) qui s’exprime en fonction des
composantes radiales et azimutales du champ magne´tique dans un repe`re lie´ a` la
plane`te. Lorsque α < 0, le plasma est sous-corotatif, tandis que lorsque α > 0 il est
super-corotatif.
– Le flux de particules de haute e´nergie mesure´ par Galileo a` l’inte´rieur de la magne´to-
sphe`re de Jupiter (huitie`me panneau) augmente pendant cette pe´riode, avant de
retrouver un niveau plus normal par la suite.
Hanlon et al. [2003] de´duisent de ces observations que le plasma magne´tosphe´rique est
chauffe´ par la compression due a` l’arrive´e d’un choc interplane´taire (cf huitie`me panneau),
et que le plasma magne´tosphe´rique, en sous-corotation avant l’arrive´e du choc, devient
supercorotatif quelques heures apre`s son arrive´e. Il redevient sous-corotatif plusieurs heures
apre`s.
En conclusion, les observations reporte´es dans cette section constituent deux illustra-
tions directes de l’effet d’une compression de la magne´tosphe`re de Jupiter par un choc
interplane´taire. Elles sont uniques et pre´cieuses. Il faudra sans nul doute attendre plu-
sieurs de´cennies avant de be´ne´ficier a` nouveau d’observations duales (de proximite´) d’une
plane`te ge´ante.































Fig. 2.12 – De haut en bas : champ magne´tique (en nT) mesure´ par Cassini, pression dy-
namique dans le vent solaire mode´lise´ (en nPa), composantes radiales, nord-sud, azimutale
et intensite´ du champ magne´tique (en nT) mesure´es par Galileo, angle α (voir texte) et
flux de particules e´nerge´tiques mesure´ par Galileo. D’apre`s Hanlon et al. [2003].
Chapitre 3
Mode miroir
Dans ce chapitre, des fluctuations lie´es a` l’instabilite´ miroir sont identifie´es dans la
magne´togaine de Jupiter, a` l’aide des donne´es des magne´tome`tres de Cassini. L’observation
de ces fluctuations dans la magne´togaine lointaine de Jupiter, observation unique en son
genre, soule`ve le proble`me de leur ge´ne´ration et de leur dure´e de vie. Ce jeu de donne´es
est e´galement mis en relation avec d’autres observations moins re´centes.
3.1 Ge´ne´ralite´s sur le mode miroir
Le mode miroir est un pur mode cine´tique qui peut devenir instable lorsque la pression
thermique perpendiculaire du plasma est bien plus grande que la pression paralle`le. Ce
mode a e´te´ identifie´ de manie`re the´orique dans la seconde partie de cette the`se, ainsi que
son crite`re d’instabilite´ dans divers plasmas (cf chapitres 6 et 9).
La forme line´aire de l’instabilite´ miroir a fait l’objet de nombreuses e´tudes autres que
la noˆtre, visant soit a` mieux comprendre son principe physique (Southwood et Kivelson
[1993]), soit a` e´valuer son crite`re d’instabilite´ dans le cadre de plasmas homoge`nes sans
champ e´lectrique paralle`le (Pantellini et Schwartz [1995]), de plasmas homoge`nes avec
champ e´lectrique paralle`le (Pokhotelov et al. [2000a]), de plasmas inhomoge`nes sans champ
e´lectrique paralle`le (Pokhotelov et al. [2000b]), de plasmas avec champ e´lectrique paralle`le
(Hasegawa [1969], Pokhotelov et al. [2001]), et dans le cadre de plasmas non bi-Maxwelliens
(Leubner et Schupfer [2001a], [2001b], Gedalin et al. [2001], [2002], Pokhotelov et al. [2002]).
Les e´tudes non-line´aires de l’instabilite´ sont elles beaucoup moins nombreuses (Kivelson
et Southwood [1996]). Johnson et Cheng [1996] en ont e´galement re´alise´ une e´tude globale.
Au niveau observationnel, des fluctuations lie´es au mode miroir, ont e´te´ observe´es dans
de nombreux environnements spatiaux, comme :
– dans les magne´togaines des plane`tes : la Terre (Tsurutani et al. [1982], Hubert et al.
[1989], Hill [1995]), Jupiter (Erdo¨s et Balogh [1996]), Saturne (Bavassano Cattaneo
et al. [1996]) et Uranus (Russell et al. [1989]) ;
– au voisinage des environnements come´taires : come`te de Halley (Russell et al. [1987],
Glassmeier et al. [1993]), Mars (Bertucci [2003]) et au voisinage de Io (Huddleston
[1999], Russell et al. [1999c]) ;
– dans le vent solaire (Tsurutani et al. [1992], Winterhalter et al. [1994], Tsurutani
[2002]).
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Mentionnons e´galement pour finir les mesures a` deux (ISEE 1 & 2, AMPTE UKS/IRM)
voire a` quatre satellites (Cluster II) et qui permettent d’estimer la taille des structures
associe´es a` ces fluctuations dans la magne´togaine terrestre (Lucek et al. [2001], Constan-
tinescu et al. [2003]).
La pre´sence de ces fluctuations dans de nombreux environnements rendent l’e´tude de
ce mode et de l’instabilite´ associe´e tre`s attractives. Leur pre´sence dans les magne´togaines
plane´taires est tre`s fre´quente et se manifeste par l’observation de ’bouteilles magne´tiques’,































Fig. 3.1 – Structures lie´es a` l’instabilite´ miroir et apparaissant sous la forme de bouteilles
magne´tiques dans la magne´togaine terrestre. D’apre`s Tatrallyay et Erdo¨s [2000].
3.2 Magne´togaines plane´taires
Les magne´togaines sont des re´gions cle´s quant a` l’e´tude et la compre´hension des inter-
actions entre le vent solaire et les magne´tosphe`res plane´taires. Elles n’ont ne´anmoins fait
l’objet d’e´tudes intensives et spe´cifiquement de´die´es que re´cemment, a` l’inverse des deux
frontie`res qui la de´liminent, le choc et la magne´topause (cf partie I, figure 1.2).
Les magne´togaines sont le sie`ge de nombreuses fluctuations qui transportent et re-
distribuent l’e´nergie dans le milieu, transmettant notamment une partie de l’information
contenue dans le vent solaire aux magne´tosphe`res. Cette intense activite´ ondulatoire est
fortement lie´e aux conditions limites aux frontie`res de la magne´togaine. La ge´ome´trie du
choc influence par exemple le spectre des fluctuations observe´es dans la magne´togaine.
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Le plasma est chauffe´ au voisinage du choc et son e´nergie est par exemple redistribue´e de
manie`re pre´fe´rentielle dans les directions perpendiculaire au champ magne´tique ambiant
lorsque le choc est quasi-perpendiculaire. L’anisotropie de pressions thermiques ainsi cre´e´e
permet le de´veloppement d’instabilite´s (miroir, cyclotroniques) dans le plasma en aval du
choc. L’enroulement des lignes de champ magne´tique autour de la magne´topause et la com-
pression du plasma qui en re´sulte sont e´galement source d’anisotropie et d’inhomoge´ne´ite´s
dans le milieu (Zwan et Wolf [1976], Crooker [1977]).
La caracte´risation des fluctuations pre´sentes dans la magne´tosphe`re a fait l’objet de
nombreuses e´tudes. Cette caracte´risation passe par l’examen des diffe´rentes observables
du milieu, a` savoir les fluctuations du champ magne´tique, de la vitesse et de la densite´ du
plasma. A partir de ces observables, on peut construire un certain nombre de parame`tres,
dont la comparaison avec les re´sultats the´oriques sur la propagation des ondes dans les
plasmas permet d’identifier le type de fluctuations observe´ (Schwartz et al. [1996]). Ces
parame`tres, appele´s encore parame`tres de transport, diffe`rent suivant les auteurs (Gary
et Winske [1992], Denton [1995], Song [1998]). Ils peuvent consister par exemple en la
direction de propagation des fluctuations, le rapport entre les composantes paralle`le et
perpendiculaire de la fluctuation champ magne´tique, la diffe´rence de phase entre les fluc-
tuations de densite´ du plasma et du champ magne´tique ou de la vitesse et du champ
magne´tique (Lin et al. [1998]) et bien d’autres encore. L’identification de la nature des
fluctuations observe´es repose sur l’examen du plus grand nombre de ces parame`tres, de
sorte que le mode pre´sentant le moins d’e´cart entre les valeurs the´oriques et celles observe´es
de ces parame`tres soit le mode recherche´.
Les modes identifie´s dans les magne´togaines sont tre`s divers : modes magne´tosonores
et miroir dans le cas de fluctuations essentiellement compressionnelles, modes Alfve´nique
et cyclotroniques dans le cas de fluctuations transverses. La diffe´rentiation entre les modes
miroir et lent est l’objet d’un de´bat soutenu au sein de la communaute´ scientifique, ces
deux modes ayant quelques proprie´te´s similaires, notamment une anticorre´lation entre
la pression plasma et la pression magne´tique. En the´orie cine´tique, on avance souvent
l’argument que le mode lent est trop fortement amorti pour eˆtre observe´, et on en de´duit
que le mode observe´ est un mode miroir, bien que certaines ambigu¨ıte´s persistent. La
compe´tition entre les instabilite´s miroir et cyclotronique, toutes deux lie´es a` la dominance
de la pression perpendiculaire sur la pression paralle`le du plasma, a e´galement constitue´
un vaste sujet d’e´tudes, en particulier dans le but de comprendre notamment pourquoi le
mode miroir est le plus souvent observe´ (Gary [1992]).
L’identification de ces modes est sujette a` de nombreuses complications, qui pro-
viennent ge´ne´ralement soit des limites de la the´orie qu’on cherche a` appliquer aux ob-
servations, soit des incertitudes quant a` l’extraction des informations contenues dans les
observations. En voici brie`vement e´voque´s quelques aspects.
La plupart des the´ories utilise´es sont line´aires, et traitent le milieu conside´re´ comme un
milieu uniforme et infini, ce qui est loin d’eˆtre le cas des magne´togaines. Les observations
exhibent en ge´ne´ral une tre`s forte non-line´arite´ des fluctuations. Les effets des frontie`res
doivent eˆtre pris en compte pour expliquer certaines proprie´te´s de ces dernie`res, et la
pre´sence de nombreux gradients des parame`tres du champ magne´tique et du plasma affecte
e´galement la propagation des modes. Enfin, suivant la the´orie utilise´e, les conclusions
peuvent eˆtre tre`s diffe´rentes, comme illustre´ dans la partie II section 4.1.3 avec l’instabilite´
miroir ou firehose du mode lent que notre formalisme mixte MHD-cine´tique ne retrouve
pas. De plus, plusieurs modes peuvent eˆtre de´ge´ne´re´s suivant la direction de propagation.
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Les informations contenues dans les observations satellitaires sont souvent incomple`tes
et ne permettent pas toujours d’estimer un grand nombre de parame`tres de transport.
Les observations disponibles se restreignent souvent aux observations d’un seul satellite,
ce qui ne permet pas de lever l’inde´termination entre les effets spatiaux et temporels sur
les structures observe´es, ni d’obtenir la valeur et la direction pre´cise du vecteur d’onde.
De plus, l’identification des fluctuations d’un mode unique est peu re´aliste, le spectre des
fluctuations consistant plutoˆt en la superposition de plusieurs modes.
Certaines incertitudes sur les informations contenues dans les observations peuvent eˆtre
leve´es au moyen de donne´es multi-satellitaires (Balikhin et al. [2003]) telles celles fournies
re´cemment par la mission Cluster II (4 satellites identiques en orbite terrestre). De telles
observations devraient permettre en retour de mieux contraindre les re´sultats issus des
observations mono-satellitaires.
3.3 Analyse par variance minimum
L’analyse de variance minimum telle qu’utilise´e sur les donne´es magne´tome`tre est base´e
sur la diagonalisation de la matrice de variance du champ magne´tique, M = (Mαβ), avec :
Mαβ(t) =<Bα(t)Bβ(t)> − <Bα(t)><Bβ(t)> , (3.1)
ou` <Bα(t)> de´signe la moyenne sur la variable t de la composante α du champ magne´tique
(Song et Russell [1999], So¨nnerup et Scheible [2000]).
On recherche alors les vecteurs propres et valeurs propres de la matrice M , afin de la
diagonaliser. On de´finit de ce fait une matrice de transformation de coordonne´es T telle
que :
– La matrice T est compose´ des vecteurs colonnes correspondant aux vecteurs propres
de M , êmax, êint, êmin, respectivement associe´s a` λmax, λint, λmin.
– La matrice M
′
= T−1M T est diagonale d’e´le´ments diagonaux les valeurs propres
de M, λmax, λint, λmin de la plus grande a` la plus petite.
– Dans le nouveau repe`re de coordonne´es de´finit par T , B
′
= T B et a pour compo-
santes Bmax, Bint, Bmin, respectivement selon êmax, êint, êmin.
Cette diagonalisation se re´ve`le adapte´e a` la de´termination de la direction normale a` une
discontinuite´ ou a` la direction de propagation d’une onde plane unique.
La relation ∇B = 0 implique en effet que :
– la composante du champ magne´tique normale a` la discontinuite´ est la meˆme de part
et d’autre de la discontinuite´ ;
– le vecteur d’onde est perpendiculaire a` la fluctuation du champ magne´tique car
k ·B = 0, en utilisant le fait que ∇ → ik.
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Ces proprie´te´s nous permettent de de´duire que la direction donne´e par le vecteur propre
associe´ a` la valeur propre la plus petite correspond a` la direction de la normale recherche´e.
Ce re´sultat est valable lorsque le contraste entre les trois valeurs propres est important
(pour λint/λmin > 10 Eastwood et al. [2002]). Par exemple, dans le cas d’ondes polarise´es
line´airement, la de´ge´ne´rescence entre les directions donne´es par les vecteurs propres cor-
respondant aux valeurs propres la plus petite et interme´diaire ne permet pas de conclure.
L’analyse par variance minimum de´pend e´galement de l’intervalle et de la re´solution tem-
porelle utilise´e.
Dans le cas d’un choc, nous donnons une autre me´thode permettant de de´terminer la
direction normale au choc n, base´e sur la proprie´te´ suivante :
n ‖ (Bu −Bd) × (Bu ×Bd) (3.2)
avec Bu, d de´signant respectivement le champ magne´tique en amont (u) ou en aval (d) du
choc.
3.4 Identification du mode miroir dans la magne´togaine
Le survol de Jupiter par Cassini en de´cembre 2000 - janvier 2001 a constitue´ une
nouvelle opportunite´ pour nous d’e´tudier le mode miroir dans un environnement spatial,
opportunite´ unique a` plus d’un titre, de par la ge´ome´trie du survol (selon le sens de
l’e´coulement du plasma dans la magne´togaine) et de par l’exploration de la magne´togaine
distante de Jupiter, re´gion jamais explore´e auparavant.
Nous avons applique´ l’analyse par variance minimum telle qu’introduite ci-dessus aux
donne´es du magne´tome`tre MAG de Cassini obtenues lors du survol de Jupiter, afin de
rechercher dans la magne´togaine jovienne des signatures de fluctuations lie´es au mode
miroir. Les fluctuations magne´tiques sont analyse´es par cette technique, une fois un algo-
rithme applique´ afin de se´lectionner une taille de feneˆtre adapte´e a` chaque fluctuation (cf
Erdo¨s et al. [1996]).
Nous avons identifie´es au final des fluctuations lie´es au mode miroir a` l’aide des quelques
proprie´te´s suivantes :
– elles constituent des fluctuations fortement compressionnelles ;
– elles pre´sentent une faible rotation du champ magne´tique ;
– elles sont telles que le vecteur d’onde associe´ est oblique, voire quasi-perpendiculaire,
au champ magne´tique ambiant.
Une analyse fonde´e sur l’identification de ces proprie´te´s a e´te´ applique´e avec succe`s par
le passe´ lors de la recherche de fluctuations lie´es au mode miroir (Erdo¨s et Balogh [1996],
Lucek et al. [1999]) et reste souvent applique´e lors de l’analyse de donne´e mono-satellitaire
et mono-instrumentale. Les e´tudes mono-instrumentales se basent essentiellement sur les
donne´es du champ magne´tique. Nous nous permettons de mentionner a` ce propos une
e´tude originale de fluctuations lie´es au mode miroir, base´e sur l’examen des seules donne´es
du champ e´lectrique (mission Cluster II ; Balikhin et al. [2003]).
Conscients malgre´ tout des limites de notre approche, son application nous a permis
cependant de mettre en e´vidence trois pe´riodes ou` des fluctuations lie´es au mode miroir
sont observe´es. Les pe´riodes re´ve´le´es par notre analyse sont de´crites plus en de´tail ci-apre`s.
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Fig. 3.2 – Re´sultats de l’analyse par variance minimum. De haut en bas sont repre´sente´s :
l’angle entre la direction de variance maximum et le champ magne´tique ambiant, l’intensite´
du champ magne´tique, les angles d’e´le´vation et d’azimut de´rive´s des composantes du champ
magne´tique. Des feneˆtres repre´sentant l’intensite´ du champ magne´tique sont introduites
pour zoomer sur quelques intervalles ou` des fluctuations lie´es au mode miroir apparaissent.
Durant cette pe´riode, Cassini est presque entie`rement immerge´e dans la magne´togaine
jovienne, a` des distances de 147-191 Rj de Jupiter, de 17h30 a` 19h heure locale.
Le satellite pe´ne`tre a` l’inte´rieur de la magne´togaine le 3 janvier a` 16h30 et des fluc-
tuations lie´es a` l’instabilite´ miroir apparaissent juste apre`s la traverse´e du choc (choc
quasi-perpendiculaire). Ces fluctuations ne disparaissent que le 9 janvier 2001, lorsque
le satellite pe´ne`tre dans la magne´tosphe`re pour une pe´riode de 8 heures, de 12h30 a`
21h15. Elles reprennent ensuite pendant quelques heures, avant une autre incursion dans
la magne´tosphe`re le 10 janvier entre 07h00 et 20h35. Une e´volution des structures les 8
et 9 janvier est observe´e lorsque Cassini s’approche de la magne´topause, les fluctuations
augmentant d’amplitude (0.8 nT) au voisinage de cette frontie`re. Une telle e´volution a de´ja`
e´te´ mise en e´vidence par Bavassano Cattaneo [1998] dans la magne´togaine de Saturne, a`
l’aide des observations de Voyager. De manie`re ge´ne´rale, les fluctuations sont souvent plus
prononce´es dans les re´gions proches de la magne´topause. Le satellite pe´ne`tre dans le vent
solaire le 12 janvier a` 14h17.
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Fig. 3.3 – Comme pour la figure 3.1.
Les fluctuations lie´es au mode miroir sont observe´es a` des distances de 306-321 Rj de
la plane`te, de 19h15 a` 21h20 heure locale.
Cassini pe´ne`tre dans la magne´togaine le 18 janvier a` 23h15. Trois intervalles d’activite´
lie´e a` l’instabilite´ miroir apparaissent alors dans les donne´es du magne´tome`tre : un premier
intervalle du 19 janvier a` 19h00 au 20 janvier a` 03h00, puis un second le 20 janvier de
12h00 a` 14h00 et enfin un troisie`me le 21 janvier de 01h00 a` 03h00.
Le premier intervalle est le plus significatif. Cet intervalle est observe´ alors que le
niveau des fluctuations dans la magne´togaine est relativement peu e´leve´. Les fluctuations
sont de courte dure´e (1-1.5 minutes) et de faible amplitude (0.2 nT), par rapport au champ
ambiant (1.2 nT). Le champ magne´tique des structures est principalement dirige´ selon la
coordonne´e N, dans la direction du champ magne´tique jovien, vers le sud.
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Fig. 3.4 – Comme pour la figure 3.1.
Durant cette pe´riode Cassini se trouve dans la magne´togaine lointaine, a` une distance
de 670 Rj , vers 21h15 heure locale.
Du 18 fe´vrier 12h00 au 19 fe´vrier 15h00, Cassini observe des fluctuations lie´es a` l’in-
stabilite´ miroir. Cassini pe´ne`tre dans la magne´togaine (d’abord tre`s turbulente puis rela-
tivement calme) le 16 fe´vrier a` 23h10, avant de retourner dans le vent solaire le 21 fe´vrier
a` 08h15.
Une telle se´quence d’activite´ lie´e a` l’instabilite´ miroir est assez inhabituelle a` une telle
distance de la plane`te. La se´quence quasi-continue de fluctuations observe´e consiste en des
de´pressions du champ magne´tique, d’une dure´e de 2-3 minutes et d’une amplitude de 0.2
nT. Juste avant et apre`s cette se´quence, des fluctuations isole´es d’une dure´e de 1-2 minutes
mais de plus forte amplitude, 0.35 nT, sont observe´es le 18 fe´vrier entre 04h00 et 05h00 et
e´pisodiquement le 19 fe´vrier.
3.4. IDENTIFICATION DU MODE MIROIR DANS LA MAGNE´TOGAINE 267
3.4.4 Interpre´tation
On s’inte´resse aux fluctuations apparaissant sous la forme de de´pressions du champ
magne´tique a` diffe´rents endroits de la magne´togaine.
D’une manie`re ge´ne´rale, les de´pressions observe´es consistent soit en des trains de
de´pressions isole´s, soit en de longues se´quences, comme illustre´ ci-apre`s sur la figure 3.4.
On se´lectionne tout particulie`rement des intervalles pendant lesquels les fluctuations sont
bi-statiques et de´finissent un e´tat haut et un e´tat bas du champ magne´tique relativement
constants a` travers la se´quence. De tels intervalles sont repre´sente´s sur la figure 3.4. Les
proprie´te´s des fluctuations (amplitude et angle entre la direction de variance maximum et








































































C2‖F = NF = 0MCGL = 0M = 0
Fig. 3.5 – Intensite´ du champ magne´tique (nT), amplitude et angle entre la direction de
variance maximum et le champ ambiant, en fonction du temps. En haut a` gauche : le 8
janvier 2001 ; en haut a` droite : le 20 janvier ; en bas a` gauche : le 18 fe´vrier 2001 ; en bas
a` droite : le 18 fe´vrier 2001.
L’observation de fluctuations lie´es a` l’instabilite´ miroir si loin dans la magne´togaine
d’une plane`te est tre`s rare. Tsurutani et al. [1984] ont reporte´ de telles observations dans
la magne´togaine terrestre a` l’aide de donne´es champ magne´tique de ISEE 3, situe´es a` plus
de 200 rayons terrestres de la plane`te et associe´es a` l’arrive´e d’un choc interplane´taire.
Les observations de Cassini mises en e´vidence dans la figure 3.4 peuvent eˆtre in-
terpre´te´es de deux manie`res diffe´rentes :
– soit les structures sont relativement jeunes et viennent d’eˆtre cre´e´es localement un
peu plus en amont par un processus qui reste a` identifier ;
– soit les structures sont relativement aˆge´es et sont convecte´es par le plasma depuis
l’endroit de leur cre´ation, bien plus en amont dans la magne´togaine.
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La premie`re interpre´tation est favorise´e lorsque les structures observe´es consistent en de
longues se´quences, tandis que la seconde est a` rapprocher de l’observation de structures
plus isole´es. Certains pourraient argumenter que les structures observe´es en se´quence sont
en train de se dissiper au lieu de croˆıtre dans le milieu environnant, et donc qu’elles ne sont
pas jeunes. Cependant, l’observation de structures isole´es dans le vent solaire et proches
de la stabilite´ marginale (Winterhalter et al. [1994] supporte l’ide´e que l’e´tat final de
l’instabilite´ consiste en des structures isole´es plutoˆt qu’en se´quence.
Si l’on accepte l’hypothe`se selon laquelle ces structures apparaissent derrie`re un choc
quasi-perpendiculaire (hypothe`se remise en cause par plusieurs auteurs ; Ta´trallyay et
Erdo¨s [2002]), on en de´duit que l’anisotropie cre´e´e en aval d’un tel choc dans la magne´togai-
ne distante de Jupiter est suffisamment importante, et donc que le choc en lui-meˆme est
suffisamment fort, pour permettre le de´clenchement de l’instabilite´ miroir, bien qu’il soit
de moins en moins perpendiculaire a` grande distance du coˆte´ nuit (figure 3.5). Il nous est
malheureusement difficile d’estimer la position relative du satellite vis-a`-vis du choc et de
































Fig. 3.6 – Ge´ome´trie des frontie`res (choc et magne´topause) de la magne´tosphe`re de Jupiter
et e´volution de la normal au choc, d’une direction quasi-perpendiculaire coˆte´ jour a` une
direction quasi-paralle`le coˆte´ nuit. D’apre`s Dougherty et al. [2003].
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3.5 E´tude multi-instrumentale
Les fluctuations lie´es au mode miroir que nous avons mises en e´vidence dans les sections
3.4.1, 3.4.2, 3.4.3, l’ont e´te´ a` travers l’e´tude des seules donne´es du champ magne´tique. On
peut obtenir des conclusions plus abouties en comparant les donne´es plasma avec celles du
champ et en essayant de mettre en e´vidence une anticorre´lation entre les pressions plasma
et magne´tique, meˆme si une telle anticorre´lation ne suffit pas force´ment pour conclure
avec certitude a` la pre´sence du mode miroir, comme e´voque´ dans la section 3.1 de ce
chapitre, du fait de la confusion possible avec le mode lent. A l’aide des donne´es plasmas,
on peut e´galement calculer le parame`tre miroir de l’instabilite´ (cf partie II section 6.2.2
e´quation(6.18)) et voir dans quel ’re´gime miroir’ les fluctuations se situent : suivant que ce
parame`tre est proche de ze´ro, positif ou ne´gatif, le mode miroir est marginalement stable,
stable ou instable.
Une collaboration a donc e´te´ mise en oeuvre avec A. Rymer (Mullard Space Science
Laboratory) et F. Crary (University of Michigan), afin de disposer des donne´es ions (IBS)
et e´lectrons (ELS) de l’instrument CAPS. Tre`s rapidement, des proble`mes inhe´rents aux
instruments et au survol sont apparus et n’ont pas permis une telle e´tude :
– La faible couverture temporelle. Le survol de Jupiter ne constituait pas un objectif
principal de la mission, et la plate-forme plasma et champ n’e´tait pas souvent pointe´e
dans la direction favorable a` la re´colte de donne´es.
– La faible re´solution des donne´es plasma lorsque les observations e´taient utilisables.
Ce proble`me n’e´tait cependant pas si difficile a` contourner, du fait de la longue dure´e
des structures observe´es associe´es a` l’instabilite´ miroir.
– Le ’parasitage’ des donne´es par le mouvement de l’actuateur de l’instrument CAPS.
Il en re´sultait une grande dispersion des moments fluide calcule´s, en particulier pour
les e´lectrons, qui en plus e´taient sensibles aux effets de charge dus aux autres syste`mes
pre´sents sur le satellite (comme la sonde Huygens par exemple).
Une e´tude multi-instrumentale des fluctuations lie´es au mode miroir n’est cepen-
dant que partie remise, lorsque le satellite nous renverra des donne´es sur Saturne et
sa magne´togaine notamment. Les observations seront alors sans doute beaucoup plus
pre´cises et fournies dans cet environnement, et la re´ponse des diffe´rents instruments bien
mieux appre´hende´e. Bien que la quantite´ d’information que l’on peut de´river de l’examen
des donne´es mono-satellitaires soit limite´e par rapport a` celle issue des donne´es multi-
satellitaires, l’e´tude de l’instabilite´ miroir dans la magne´togaine de Saturne repre´sente un
inte´reˆt certain en terme d’e´tude comparative dans diffe´rents environnements plane´taires.
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3.6 Les diffe´rentes formes d’onde du mode miroir
Les structures lie´s a` l’instabilite´ miroir peuvent reveˆtir plusieurs formes. On trouve
notamment :
– des fluctuations quasi-sinuso¨ıdales du champ magne´tique ;
– de profondes de´pressions du champ magne´tique ;
– des pics prononce´s dans l’intensite´ du champ magne´tique.
La forme la plus fre´quemment observe´e est celle des profondes de´pressions. Les pics du
champ magne´tique sont quant a` eux tre`s rarement observe´s.
De tels pics dans l’intensite´ du champ magne´tique apparaissent ne´anmoins dans les
donne´es recueillies par Cassini, durant deux brefs intervalles de temps, les 5 et 6 janvier
2001.
Nous choisissons alors de nous inte´resser plus en de´tail a` cette forme particulie`re de
l’instabilite´, faute de pouvoir aboutir a` des re´sultats concrets dans notre e´tude multi-
instrumentale des fluctuations.
La figure 3.7 repre´sente l’une de ces observations, le 6 janvier 2001, a` laquelle on associe


































C2‖F = NF = 0MCGL = 0M = 0
Fig. 3.7 – A gauche : intensite´ du champ magne´tique (en nT), en fonction du temps (en
heures), le 6 janvier 2001 (Cassini). A droite : intensite´ du champ magne´tique (en nT) et
densite´ e´lectronique (en cm−3) dans la magne´togaine terrestre (AMPTE UKS, Leckband
et al. [1995])
Ces pics sont la copie inverse´e, des de´pressions du champ magne´tique habituellement
observe´es dans le cas de fluctuations lie´es a` l’instabilite´ miroir.
De tels pics ont de´ja` e´te´ observe´s dans la magne´togaine de Jupiter, lors du trajet retour
de la sonde Ulysses autour de la plane`te. Parmi les structures lie´es a` l’instabilite´ miroir
de´crites par Erdo¨s et Balogh [1996] se cache en effet un train de pics similaire a` celui de la
figure 3.7, que nous reportons ci-apre`s (Dedman et Dougherty, manuscript non publie´).













































































Fig. 3.8 – Train de pics dans l’intensite´ magne´tique observe´ par Ulysses dans la magne´-
togaine de Jupiter le 13 fe´vrier 1992. Composantes et intensite´ du champ magne´tique (en
nT), en fonction du temps (en heures). D’apre`s Dedman et Dougherty, manuscript non
publie´.
D’apre`s un mode`le relativement simple de la forme non-line´aire des fluctuations lie´es
au mode miroir re´alise´ par Pantellini et al. [1998], les structures associe´es a` l’instabilite´
miroir reveˆtent la forme inverse´e (caracte´rise´e par des pics) lorsque le beta du plasma (on
rappelle qu’il correspond au rapport entre la pression thermique du plasma et la pression
magne´tique) est important (≥ 10). En pratique, le manque de donne´es plasma durant les
deux intervalles de temps ou` cette forme apparaˆıt dans les donne´es de Cassini empeˆche
toute e´valuation de ce parame`tre.
Afin de mieux comprendre la forme inverse´e de ces structures, la recherche d’autres
observations du meˆme type dans d’autres environnements est en cours d’investigation.
Nous avons de´ja` repe´re´ une observation de pics lie´s a` l’instabilite´ miroir tre`s originale
et me´ritant approfondissement dans la magne´togaine terrestre, que nous choisissons de
de´tailler un peu plus. Cette observation provient de la mission Equator-S a` l’occasion de
l’un de ces passages dans la magne´togaine, le 8 janvier 1998. Ce passage a e´te´ brie`vement
analyse´ par Lucek et al. [1999].
L’ensemble des donne´es que nous pre´sentons ici provient du CDAweb de Equator-S,
sur le site internet suivant :
http ://cdaweb.plasma.mpe-garching.mpg.de/cdaweb/.
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La figure 3.6 montre les donne´es du magne´tome`tre, d’une part dans leur inte´gralite´
entre 09h30 et 11h30 (premier panneau de la figure 3.9) et d’autre part durant deux in-
tervalles de temps pre´sentant des manifestations de l’instabilite´ miroir (second panneau).
Le satellite traverse la magne´topause vers 09h35 et de multiples fois entre 10h53 et 11h03.
De 09h35 a` 10h53, il se trouve dans la magne´togaine. La magne´topause est comprime´e
lors de la premie`re traverse´e, le satellite se dirigeant vers la plane`te (Lucek et al. [1999]).
Sont e´galement repre´sente´s deux intervalles entre lesquels les fluctuations changent bruta-
lement de forme. Dans le premier intervalle, les fluctuations magne´tiques consistent en de
profondes de´pressions, tandis que dans le deuxie`me en des pics.

























































































C2‖F = NF = 0MCGL = 0M = 0
Fig. 3.9 – Intensite´ du champ magne´tique (en nT) en fonction du temps en heures et zoom
sur deux pe´riodes de temps distinctes. En bas a` gauche apparaissent des de´pressions lie´es
a` l’instabilite´ miroir, en bas a` droite des pics lie´s a` cette meˆme instabilite´. La transition a
lieu entre 10h19 et 10h23. Donne´es Equator-S, le 8 janvier 1998.
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Les donne´es plasma n’e´tant pas disponibles pour cette pe´riode pre´cise, on conside`re les
observations d’autres satellites au voisinage de la Terre, Imp8 et Wind.
Les positions respectives de ces satellites sont donne´es sur la figure 3.10 (panneau de
gauche). Les seules donne´es plasma disponibles sont celles recueillies par les instruments
de WIND, qui se trouve a` environ 260 Re de la Terre dans le vent solaire. L’utilisation des
vitesses du plasma observe´es par WIND (essentiellement dirige´es suivant la ligne Terre-
Soleil) et la corre´lation des donne´es du champ magne´tique observe´es dans le vent solaire
par IMP8 et WIND (figure 3.10, panneau de droite) permet de propager les donne´es plasma
de WIND jusqu’au niveau de l’orbite de Equator-S avec une plus grande pre´cision.

































C2‖F = NF = 0MCGL = 0M = 0






























































C2‖F = NF = 0MCGL =M = 0
Fig. 3.10 – A gauche : position de WIND (en bleu), IMP8 (en vert) et Equator-S (en
rouge) pour la pe´riode conside´re´e dans un repe`re GSE. A droite : composantes GSE (trois
premiers panneaux) du champ magne´tique (en nT) de WIND (en bleu) et IMP8 (en rouge)
et vitesse radiale (en km s−1) de WIND (dernier panneau).
La figure 3.11 (page suivante) repre´sente l’extrapolation des donne´es plasma de WIND
au niveau de l’orbite d’Equator-S, dans le but de voir si une correspondance existe entre
le changement de forme des fluctuations du champ magne´tique (premier panneau de la
figure 3.11) et la pression thermique du vent solaire (deuxie`me panneau).
L’examen de cette dernie`re re´ve`le la pre´sence de deux pulses de pression. Une fois propage´s
jusqu’au niveau de Equator-S (sans tenir compte du freinage du plasma a` la traverse´e de
l’onde de choc), le premier pulse semble co¨ıncider avec la traverse´e de la magne´topause a`
09h35 et le second (le plus important) semble co¨ıncider avec le changement de la forme
d’onde des fluctuations vers 10h25. Le second pulse de pression est associe´ avec un beta
du plasma dans le vent solaire important.
En effet, en estimant le beta du plasma dans le vent solaire a` l’aide des donne´es WIND, on
trouve β ' 0.75 au niveau du pulse de pression le plus important. Juste avant ce pulse, on
trouve β = 0.83. Le choc modifie tre`s certainement β, dans le sens d’une augmentation. β
devrait donc eˆtre encore plus important. On confirme bien par l’expe´rience que dans cette
observation pre´cise, les pics lie´s a` l’instabilite´ miroir apparaissent alors que le β du plasma
est e´leve´, ce qui va dans le sens des re´sultats issus du mode`le de Pantellini [1998]. Une
autre observation (celle donne´e a` droite sur la figure 3.7) confirme ce re´sultat (β ' 25 ;
Leckband et al. [1995]).
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Fig. 3.11 – Comparaison du profil temporel du champ magne´tique mesure´ par Equator-S
avec celui de la pression thermique du plasma donne´e par WIND et transporte´e au niveau
de l’orbite de Equator-S.
3.7 Conclusions
Le choix de s’inte´resser aux fluctuations observe´es dans la magne´togaine de Jupiter
lors de son survol par Cassini, parmi l’ensemble des sujets d’investigation souleve´s apre`s
l’examen pre´liminaire des donne´es des magne´tome`tres dans leur globalite´ (cf chapitre 2
de cette partie), e´tait en relation avec le travail the´orique pre´sente´ dans la seconde partie
de ce manuscript. L’identification de fluctuations lie´es a` l’instabilite´ miroir en a constitue´
l’axe et l’objectif principal. Ce choix s’est ave´re´ judicieux de par le nombre de pe´riode
pendant lesquelles le satellite e´tait immerge´ dans la magne´togaine.
L’identification de structures lie´es a` l’instabilite´ miroir dans la magne´togaine de Jupiter
et a` tre`s grande distance de la plane`te constitue un nouveau jeu de donne´es a` partir
desquelles on peut contraindre les e´tudes the´oriques et simulatoires de cette instabilite´. Ce
jeu de donne´es soule`ve quelques interrogations quant a` la dure´e de vie et le de´clin de ces
structures.
L’identification comple`te de la nature de ces structures s’est heurte´e au manque de
donne´es plasma, permettant d’estimer certains des parame`tres de transport e´voque´s dans
la section 3.2 de ce chapitre. Ce travail a constitue´ ne´anmoins une premie`re expe´rience
enrichissante d’analyse de donne´es et de participation a` l’exploitation des re´sultats de
la mission Cassini. Il a e´galement suscite´ une curiosite´ naissante pour la poursuite de la
caracte´risation de l’instabilite´ miroir a` travers ses manifestations observationnelles.
Conclusions
Ce travail de the`se s’est inte´resse´ au proble`me du transport radial du plasma dans
les magne´tosphe`res de Jupiter et de Saturne, dans la perspective de l’exploitation des
donne´es fournies par la mission Cassini. Les me´canismes a` l’origine de ce transport sont
encore mal compris a` l’heure actuelle. La communaute´ scientifique s’accorde ne´anmoins
a` penser que l’instabilite´ d’interchange joue un roˆle primordial dans le de´clenchement de
ce transport. Une meilleure compre´hension the´orique de cette instabilite´ s’ave`re de`s lors
ne´cessaire. L’objectif premier de cette the`se a consiste´ en la caracte´risation des proprie´te´s
de l’instabilite´ d’interchange dans le cas des plasmas gyrotropes, repre´sentatifs des plasmas
magne´tosphe´riques peu collisionnels. Une telle e´tude n’avait e´te´ que partiellement aborde´e
par Fazakerley et Southwood [1993], a` partir d’un concept irre´aliste d’interchange. Les
re´sultats pre´sente´s dans cette the`se sont donc uniques.
La difficulte´ de l’exercice a principalement consiste´ en la mise en place d’un formalisme
d’e´tude des ondes et instabilite´s basse-fre´quence dans les plasmas gyrotropes. L’utilisation
d’une the´orie purement fluide (la the´orie double-adiabatique) pour re´aliser cette e´tude,
la the´orie double-adiabatique, et les re´sultats qui en de´coulent re´ve`lent de profondes in-
cohe´rences avec les re´sultats de la the´orie cine´tique. En conse´quence, l’e´tude re´alise´e dans le
cadre du formalisme purement fluide n’est pas satisfaisante. Ces incohe´rences proviennent
de la fermeture du syste`me d’e´quations fluide, proble`me connu pour eˆtre de´licat dans
d’autres branches de la physique et ne´cessitant un examen plus approfondi.
Un calcul de perturbations line´aire, base´ sur les e´quations de la MHD ide´ale et les
e´quations d’e´tat des pressions thermiques corrige´s de fac¸on a` eˆtre en accord avec la the´orie
cine´tique a permis d’aboutir a` un formalisme d’e´tude mixte MHD-cine´tique des ondes
et instabilite´s basse-fre´quence dans les plasmas gyrotropes. L’application de ce forma-
lisme, a` travers des traitements analytique et nume´rique, permet de re´pondre de manie`re
exacte a` la proble`matique souleve´e dans cette the`se. Les avantages de ce formalisme,
outre son exactitude, re´sident dans son adaptabilite´ aise´e aux caracte´ristiques des plasmas
magne´tosphe´riques de Jupiter et de Saturne. Il peut en effet tenir compte de la pre´sence
de plusieurs espe`ces et du caracte`re non bi-Maxwellien des fonctions de distribution dans
ces environnements.
Les principaux re´sultats mis en e´vidence dans cette the`se sont les suivants :
– La validation du formalisme mixte MHD-cine´tique au cas des plasmas homoge`nes,
proton-e´lectron et multi-espe`ces, dont les re´sultats ont e´te´ compare´s a` ceux de la
the´orie double-adiabatique, a` travers l’identification des diffe´rents modes (Alfve´n,
rapide, lent et miroir), le comportement de ces derniers en fonction de la direction
de propagation et le de´veloppement des instabilite´s firehose et miroir.
– L’utilisation du formalisme mixte dans le cas de plasmas proton-e´lectron, inho-
moge`nes et en rotation. Cette utilisation a mis en e´vidence les effets de la stratifica-
tion sur les diffe´rents modes identifie´s pre´ce´demment et a permis l’e´tude de stabilite´
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comple`te des modes les plus affecte´s par cette stratification, a` savoir les modes de
quasi-interchange. L’objectif de de´river le crite`re local de l’instabilite´ d’interchange
a e´te´ atteint, a` l’issue d’un traitement analytique complet.
– L’extension des re´sultats obtenus pre´ce´demment pour un plasma proton-e´lectron a`
des plasmas multi-espe`ces. Une tentative d’application des re´sultats the´oriques a`
une distribution radiale de champ et de plasma dans le tore de Io, base´e sur les
observations disponibles les plus re´centes, a e´te´ entreprise.
– Une premie`re tentative d’adaptater le formalisme d’e´tude a` des fonctions non bi-
Maxwelliennes et d’estimer l’influence de la forme de la fonction de distribution
sur la propagation des modes et sur les instabilite´s basse-fre´quence dans un plasma
homoge`ne, puis stratifie´.
Malgre´ ces succe`s relatifs, l’e´tude mene´e au cours de cette the`se a ne´cessite´ un nombre
important d’hypothe`ses restrictives, que voici rappele´es ci-dessous :
– Approche locale. Cette hypothe`se est ne´cessaire pour pouvoir progresser analytique-
ment. Elle est restricive dans le sens ou` elle ne permet pas de mettre en e´vidence les
e´chelles spatiales de l’instabilite´ d’interchange, en vue de contraindre les observations
satellitaires.
– Invariance des parame`tres de l’e´quilibre le long des lignes de champ magne´tique.
Cette hypothe`se est indispensable pour rendre inte´grable l’e´quation de Vlasov per-
turbe´e et permettre d’en de´duire l’expression des perturbations de pressions ther-
miques. Elle est tre`s contraignante et peu re´aliste, mais probablement incontour-
nable.
– Absence de la force de Coriolis. Cette hypothe`se permet de simplifier la relation de
dispersion des ondes dans un plasma stratifie´ et de s’affranchir de tout proble`me
(a` priori) d’overstabilite´ des modes, de croisement et de mixage entre les diffe´rents
modes. Ferrie`re et al [1999] avaient inclus l’influence de cette force dans leur e´tude
de l’instabilite´ d’interchange dans le cas des plasmas isotropes et ils avaient souligne´
les difficulte´s re´sultantes. Le cas des plasmas gyrotropes devrait eˆtre encore plus
complique´. . .
– Gel du champ magne´tique. Cette hypothe`se a e´te´ remise en cause par le passe´ dans
certaines approches (Pontius et Hill [1989], Vasyliunas [1989], Fazakerley et South-
wood [1992]), qui ont sugge´re´ que le concept d’un transport impliquant des tubes de
flux aux parois e´tanches n’e´tait pas compatible avec les e´chelles de temps en jeu.
– Etude line´aire. Cette approche ne permet de prendre en conside´ration que le de´velop-
pement initial de l’instabilite´.
La leve´e de certaines de ces hypothe`ses fera l’objet de la poursuite de l’e´tude the´orique
de l’instabilite´ d’interchange. La discussion des effets de la force de Coriolis sur les modes de
quasi-interchange et sur leur stabilite´ est la prochaine e´tape logique de ce travail de the`se.
Une approche line´aire globale doit ensuite eˆtre mene´e. Enfin, la poursuite de l’e´tude concer-
nant l’influence de la forme des fonctions de distribution sur la propagation des modes et
sur leur stabilite´ est de´ja` engage´e. L’objectif est d’appliquer les re´sultats the´oriques obtenus
a` des observations physiques et a` des fonctions de distribution re´alistes.
L’exploitation des premie`res donne´es de la mission Cassini a` partir de mars 2004
fait e´galement l’objet de travaux futurs. Le travail observationnel effectue´ a` l’Imperial
College va dans ce sens, e´tant donne´ qu’il m’a permis de m’inse´rer au sein de l’e´quipe
responsable des magne´tome`tres et de la communaute´ champ et plasma de Cassini. Je
m’inte´resserai dans un premier temps a` identifier les signatures observationnelles du trans-
port du plasma dans les magne´tosphe`res interne et externe de Saturne. Dans un deuxie`me
temps, j’e´valuerai l’influence respective des processus d’origine externe (vent solaire) et
interne (rotation plane´taire) sur la circulation du plasma magne´tosphe´rique de Saturne.
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autour d’une ligne de champ et de son centre-guide le long de la ligne de
champ (mouvement de rebond jusqu’au point miroir) sont repre´sente´s par
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6.1 Solutions de la relation de dispersion (6.15) des modes compressionnels dans
un simple plasma proton-e´lectron avec les granderus adimensionnelles VA =
2, Ci⊥ = Ce⊥ = Ci‖ = Ce‖ = 1 de sorte que F ,M > 0, et pour un vecteur
d’onde adimensionnel k‖ = 0.5. Les solutions dans le plan complexe sont
situe´es a` l’intersection des lignes continues (<(DR) = 0) et des lignes en
pointille´es (=(DR) = , 0). Les solutions sont repe´re´es par les lettres F, S et
M, qui de´notent, respectivement les modes rapide, lent et miroir . Tous les
modes sont stables dans ce cas, puisqu’ils ont tous un taux de croissance ωi
ne´gatif. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 155
6.2 Comme dans la figure (6.1) avec VA = 1, Ci⊥ = Ce⊥ = 0.5, Ci‖ = Ce‖ = 1
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de sorte queM < 0 et F > 0, et pour k‖ = 0.5. Ici, le mode miroir M est
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des croix. Les lignes continues, en tiret et en pointille´ repe´sentent, respec-
tivement, les modes rapide (F), lent (S) et miroir (M). Ici, les trois modes
sont stables pour toute valeur de k‖. En comparaison, les re´sultats concer-
nant les modes rapide et lent issus de la the´orie double-adiabatique sont
repre´sente´s par les lignes constitue´es en alternance de tirets et de pointille´s. 159
6.5 Comme dans la figure (6.4) avec VA = 1, Ci⊥ = Ce⊥ = 0.5, et Ci‖ = Ce‖ = 1.
Ici, une des branches du mode rapide F est instable a` l’instabilite´ firehose
pour k‖ > 0.88. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 159
6.6 Comme dans la figure (6.4) avec VA = 2, Ci⊥ = Ce⊥ = 1, et Ci‖ = Ce‖ = 0.6.
Ici, le mode miroir M est instable a` l’instabilite´ miroir pour k‖ < 0.61. . . . 160
6.7 Fre´quence ωr et taux de croissance ωi des modes compressionnels dans un
plasma oxyge`ne-hydroge`ne-e´lectron en fonction de la fraction en ion O+,
avec VA = 2, C⊥ = C‖ =
√
2, Ce⊥ = Ce‖ = 1 et k‖ = 0.5. Les valeurs de ωr
calcule´es nume´riquement sont indique´es par des losanges, celles de ωi par
des croix. Les lignes continues, en tiret et en pointille´s repre´sentent, res-
pectivement, les modes rapide, lent et miroir. En comparaison, les re´sultats
concernant les modes rapide et lent issus de la the´orie double-adiabatique
sont repre´sente´s par les lignes constitue´es en alternance de tirets et de poin-
tille´s. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 161
6.8 Fre´quence ωr et taux de croissance ωi des modes compressionnels dans un





Ce⊥ = 1, Ce‖ = 0.7 et k‖ = 0.5. Le tableau 5.1 donne les fractions ioniques
utilise´es (cas 1 a` 5), tandis que le tableau 5.2) donne les vitesses ioniques
conside´re´es (cas 6 a` 10). Les symboles utilise´s pour repre´senter les valeurs de
ωr et ωi des diffe´rents modes en fonction des diffe´rents cas sont identiques
a` ceux utilise´s dans la figure (6.7). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 163
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7.1 Courbe de stabilite´ marginale, C, de´finie par la relation (7.26), dans le
plan
[
M, $20 + F k2‖
]
. Les parame`tres F , M, g1 et $20 sont donne´s par
(6.17), (6.18), (7.20), et (7.21). Les labels “stable” et “unstable” le long
de la branche supe´rieure, Cu, et de la branche infe´rieure, Cl, s’appliquent
au mode marginalement stable sur la branche conside´re´e, et de´crivent sa
stabilite´ dans les deux regions delimite´es par cette branche. Le nombre de
modes instables est 0 dans la re´gion claire au-dessus de Cu, 1 dans la re´gion
le´ge`rement grise´e entre Cu et Cl, et 2 dans la re´gion grise´e en-dessous de Cl. 176
7.2 Comme pour la figure 7.1 mais dans le cas particulier d’un plasma homoge`ne
(g1 = 0 et $
2
0 = 0). Dans ce cas, concernant les modes les plus influence´s
par la stratification, on sait que le mode d’Alfve´n est instable si et seulement
si F < 0 (re´gion ///), le mode miroir est instable si et seulement siM < 0
(region \\\), et le mode lent est toujours stable. . . . . . . . . . . . . . . . 177
7.3 Partition dans le plan
[M, $20] des quatre re´gions de stabilite´ de´finies par
le tableau (7.1). Les parame`tresM,g1 et $20 sont donne´s par (6.18), (7.20),
et (7.21). Cu(k‖ = 0) et Cl(k‖ = 0) correspondent aux branches supe´rieures
et infe´rieures de la courbe de stabilite´ marginale pour k‖ = 0 (de´finie par
(7.31)). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 180
7.4 Figure illustrant les quatre re´gions de stabilite´ de´finies par le tableau (7.1)
dans le cas F > 0. Les parame`tres F , M, g1 et $20 sont donne´s par
(6.17), (6.18), (7.20), et (7.21). Comme dans le cas de la Figure 7.3, les
lignes se´parants les re´gions I de II et III de IV correspondent aux branches
supe´rieures et infe´rieures de la courbe de stabilite´ marginale a` k‖ = 0,
C(k‖=0) (cf (7.31)). Dans ce cas, la courbe de stabilite´ marginale pour un
k‖ donne´, C(k‖) (cf (7.32)), correspond simplement a` la courbe C(k‖ = 0)
translate´e vers le bas d’une quantite´ F k2‖. . . . . . . . . . . . . . . . . . . 181
7.5 Figure illustrant les quatre re´gions de stabilite´ de´finies par le tableau (7.1)
dans le cas F < 0. Tous les symboles ont e´te´ de´finis dans la figure pre´ce´-
dente. Ici, la courbe de stabilite´ marginale pour k‖, C(k‖), correspond a` la
courbe C(k‖=0) translate´e vers le haut d’une quantite´ |F| k2‖. . . . . . . . . 183
7.6 Branches supe´rieure et infe´rieure de la courbe de stabilite´ marginale pour
k‖ = 0, C(k‖ = 0) (de´finie par (7.31)), et courbe critique pour laquelle le
mode de type 1 est stable marginalement pour k‖ = 0, L1 (de´finie par
(7.35) ou, de fac¸on e´quivalente, par (7.36)), dans le plan
[M, $20]. Dans
le cas ou`M > 0, la courbe L1 se trouve toujours en-dessous de la courbe
C(k‖=0). Dasn le cas ou`M < 0, la courbe L1 se trouve, soit entie`rement au-
dessus de la courbe C(k‖=0) (situation illustre´e en (a)), soit elle intersecte
la courbe C(k‖=0) (situation illustre´e en (b)). . . . . . . . . . . . . . . . . 187
7.7 E´volution des trois modes de quasi-interchange dans le plan complexe ω
lorsque k‖ augmente de 0 a` 0.3, (a) dans un plasma stratifie´ avec VA = 2,
Ci⊥ = Ce⊥ = 1, Ci‖ = Ce‖ = 0.6, gα = 0.1, cα = 0, et ρ
′
0/ρ0 = 0.1, (b) dans
le plasma homoge`ne correspondant pour k = 1. Le sens k‖ croissant le long
des chemins est indique´ par les fle`ches. Les positions des diffe´rents modes
sont repre´sente´es pour des valeurs de k‖ ((a) : k‖ = 0, 0.01, 0.02 . . . 0.09,
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7.8 Evolution des trois modes de quasi-interchange dans le plan complexe ω
lorsque k‖ augmente de 0 a` 0.3, dans un plasma stratifie´ avec VA = 1,





0/ρ0 = 0.18. Le sens k‖ croissant le long des chemins est indique´
par les fle`ches. Les positions des diffe´rents modes sont repre´sente´es pour des
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diamants (mode d’Alfve´n), carre´s (mode lent), aste´risques (mode miroir),
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7.9 Evolution des trois modes de quasi-interchange dans le plan complexe ω
lorsque k‖ augmente de 0 a` 0.3, dans un plasma stratifie´ avec VA = 1,
Ci⊥ = Ce⊥ = 0.5, Ci‖ = Ce‖ = 1, et (c) ρ
′
0/ρ0 = 0.09, et (d) ρ
′
0/ρ0 = 0.02. Le
sens k‖ croissant le long des chemins est indique´ par les fle`ches. Les positions
des diffe´rents modes sont repre´sente´es pour des valeurs de k‖ (k‖ = 0, 0.01,
0.02 . . . 0.09, 0.1, 0.15, 0.2, 0.25, 0.3) par des diamants (mode d’Alfve´n),
carre´s (mode lent), aste´risques (mode miroir), et triangles (mode mixte
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8.1 Profil radial de la distribution des densite´s du plasma pre´sent dans le tore de
Io, d’apre`s le mode`le de Bagenal [1994]. Les densite´s (en cm−3) des e´lectrons
(en vert), des ions oxyge`ne (en bleu) et soufre (en rouge) sont donne´es
en fonction de la distance a` Jupiter (en Rj). L’e´chelle des ordonne´es est
logarithmique. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 206
8.2 Composition ionique dans le tore de Io. Rapport de la densite´ partielledes
espe`ces a` la densite´ totale du plasma, en fonction de la distance a` Jupiter
(en Rj). S
+ (trait gras rouge), S++ (pointille´ rouge), S+++ (cercles rouge) ;
O+ (trait gras bleu), O++ (pointille´ bleu). L’e´chelle de l’axe des ordonne´es
est logarithmique. D’apre`s Bagenal [1994]. . . . . . . . . . . . . . . . . . . 207
8.3 Pressions thermiques (nPa) dues au plasma froid (< 6 keV, en rose) et
au plasma e´nerge´tique (> 20 keV, en noir), en fonction de la distance ra-
diale dans le tore de Io (en Rj). On constate que la pression des particules
e´nerge´tiques domine celle du plasma froid au-dela` de 7 Rj . D’apre`s Bagenal
[1994] (Ppls) et Mauk et al. [2003] (Pener). . . . . . . . . . . . . . . . . . . 208
8.4 Configuration d’ensemble et distribution radiale des parame`tres plasma
et champ magne´tique dans le tore de Io. En bleu, les lignes de champ
magne´tique et le gradient de la pression magne´tique. En rouge, les vec-
teurs courbure du champ magne´tique et gravite´. En vert, la distribution de
la densite´ du plasma froid. En magenta, la pression thermique de ce dernier.
En noir, celle du plasma total, particules e´nerge´tiques incluses. . . . . . . . 210
8.5 Parame`tre ω20(z →∞) (en s−2 dans le tore de plasma de Io en fonction de
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9.1 Illustration de l’instabilite´ de type ’Landau-growth’ (a` droite) par analogie
avec l’instabilite´ ’bump-on tail’ (a` gauche). La figure repre´sente la forme de
la fonction de distribution des vitesses des particules, f , en fonction de la
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9.2 Famille de distributions kappa, dans le cas isotrope. La fonction de distribu-
tion normalise´e a` sa valeur en v = 0 est repre´sente´e en fonction de la vitesse
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